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Streszczenie

W ostatnich latach, dzieki masowej fotometrii dostarczanej przez programy po-
szukujace zjawisk mikrosoczewkowania grawitacyjnego, OGLE oraz MACHO, liczba
znanych gwiazd RR Lutni, w szczeg6lnosci wykazujacych efekt Blazki wzrosta zna-
czaco. Wieksza czesto$é wystepowania efektu Blazki w bardziej metalicznym Zgru-
bieniu Centralnym Galaktyki, niz w Wielkim Obtoku Magellana (LMC), nasuwa
przypuszczenie, ze wystepowanie efektu Blazki jest powiazane z metalicznoscia (Mo-
skalik i Poretti 2003). Celem tej pracy jest zweryfikowanie tej hipotezy. W tym
celu skalibrowalem metode wyznaczania metalicznosci gwiazd RRab Kovacsa (Ko-
vacs 1 Zsoldos 1995) na podstawie krzywej blasku w filtrze I. W obu systemach
gwiazdowych, metalicznosci gwiazd jednookresowych i wykazujacych efekt Blazki
sg zblizone. W przypadku LMC gwiazdy wykazujace efekt Btazki wydaja sie wrecz
preferowaé nizsze metalicznosci. Réznica metalicznodci pomiedzy Zgrubieniem Cen-
tralnym Galaktyki i LMC nie moze wiec ttumaczy¢ réznej czestosci wystepowania
gwiazd wykazujacych efekt Btazki w tych systemach.

W pracy analizuje takze wtasnosci modéw radialnych gwiazd RRab z obu syste-
moéw gwiazdowych. Pokazuje, ze efekt Blazki zmienia amplitude modu radialnego i
jego harmonik oraz, ze ksztalt krzywych blasku gwiazd jednookresowych ze Zgrubie-
nia Centralnego Galaktyki i z LMC jest nieco inny. W szczegdlnosci inna jest postaé
zaleznosci miedzy amplitudami fourierowskimi. Sprawia to, ze kalibracja metody
wyznaczania metalicznosci zaproponowanej przez Kovacsa nie jest uniwersalna, lecz
nieznacznie zalezy od systemu gwiazdowego.



1 Wstep

Gwiazdy RR Lutni (RR Lyr) to pulsujace olbrzymy drugiej populacji. Znajdujemy
je niemal w kazdej gromadzie kulistej, tworza one podsystem sferyczny Galaktyki. Maja
szczegdlnie duze znaczenie w astrofizyce. Wykorzystywane sa do mierzenia odlegtosci —
jako $wiece standardowe, ktorych jasno$é absolutna zalezy od metalicznosci. Na podstawie
ich rozkladu przestrzennego, wnioskuje sie o strukturze naszej Galaktyki, jak i innych
galaktyk. Ich obserwowane wtasnosci pozwalaja na testowanie teorii pulsacji oraz ewolucji
gwiazd.

Historycznie gwiazdy RR Lyr podzielono w oparciu o ksztaltt krzywej blasku na grupy:
RRa, RRb i RRc (tzw. grupy Baileya). Nie ma fizycznego powodu, aby rozréznia¢ grupy
RRa i RRb — potaczono je w jedng grupe RRab. Stanowia ja gwiazdy pulsujace w mo-
dzie fundamentalnym. Grupa RRe, o prawie sinusoidalnych krzywych blasku, to gwiazdy
pulsujace w pierwszym owertonie. Obecnie wyr6zniamy jeszcze grupy: RRe — gwiazdy, w
ktorych wzbudzony jest drugi owerton oraz RRd — czyli gwiazdy dwumodalne, pulsujace
w modzie fundamentalnym i pierwszym owertonowym, lub obu modach owertonowych.
Pulsacje gwiazd RR Lyr sa pulsacjami radialnymi.

W 1907 roku dla gwiazdy typu RRab — RW Dra — zaobserwowano wiekowa, okresowsa
modulacje fazy (Blazhko 1907). W kolejnych latach modulacje amplitudy i/lub fazy pul-
sacji zaobserwowano dla bardzo wielu gwiazd RRab — od nazwiska odkrywcy zjawisko to
nazywamy efektem Blazki. Szacunkowo 20 — 30% gwiazd RRab (Kovécs 2001) wykazuje
ten efekt. W ostatnich latach zaobserwowano go rowniez dla gwiazd RRc (Olech et al.
1999, Alcock et al. 2000, cho¢ trzy gwiazdy RRc juz wezesniej podejrzewano o wykazy-
wanie efektu Blazki — Smith 1995), ale wystepuje on tu zdecydowanie rzadziej. W pracy
tej zajmowal sie bede tylko gwiazdami RRab.

Przez kilkadziesiat lat po odkryciu efektu Btazki, byl on opisywany przede wszyst-
kim jako modulacja amplitudy zmian jasnosci, objawiajaca sie gtéwnie duzym rozrzutem
jasnosci gwiazdy w okolicach maksimum blasku. Dopiero programy obserwacyjne poszu-
kujace zjawisk mikrosoczewkowania grawitacyjnego — OGLE oraz MACHO, dostarczyty
jako produkt uboczny, bardzo dobrej jakosci fotometrie dla tysiecy gwiazd RR Lyr, w tym
setek wykazujacych efekt Btazki. Umozliwito to zredefiniowanie efektu w jezyku widma
czestosei gwiazd (Alcock et al. 2000). Chronologicznie najpierw zaobserwowano klase
RR Lyr z dodatkowymi czestosciami w widmie (Olech et al. 1999), p6zniej zas powiazano
ja z efektem Blazki (Alcock et al. 2000, 2003). Wiekowa modulacja amplitudy/fazy obja-
wia si¢ w widmie czestosci w postaci jednej lub kilku dodatkowych czestosci potozonych
w bliskim sasiedztwie czestosci modu fundamentalnego fy (separacja Af jest mniejsza niz
0.1c/d). W przypadku jednej dodatkowej czestosci, typowy stosunek okresow w zakresie
0.95 — 1.05, nie moze by¢ wyjasniony przy uzyciu tylko pulsacji radialnych i wskazuje na
wzbudzenie modu nieradialnego. Wieksza ilo$¢ czestosci, symetrycznie potozonych wokot
piku centralnego, moze by¢ tez wyjasniona poprzez jakas modulacje modu radialnego. W
widmie czestosci najczesciej obserwujemy jeden dodatkowy sktadnik (dublet, RR0O-BL1),
w wiekszosci przypadkow o wiekszej czestodci niz podstawowa, lub dwa symetrycznie



potozone (rownoodstepny tryplet, RR0-BL2), ktorych amplitudy moga sie znacznie roz-
ni¢. Analogiczne struktury moga znajdowaé si¢ przy harmonikach czestosci fy. Stosowane
oznaczenia BL1 i BL2 wprowadzone zostaly przez Alcocka et al. (2003). Gwiazdy jed-
nookresowe oznacza¢ bede RRO-S (singly periodic). Odwrotnosé separacji czestosci, Af,
jednoznacznie okreslona dla gwiazd BL1 i BL2, nazywana jest okresem efektu Btazki,
Pg = 1/Af. W widmach czestosci obserwuje sie takze nier6wnoodstepne tryplety oraz
multiplety, a takze oznaki zmiany podstawowego okresu pulsacji.

Poretti (2001) szczegotowo przeanalizowal jednookresowe gwiazdy RR Lyr Zgrubie-
nia Centralnego Galaktyki z katalogu OGLE-I, Moskalik i Poretti (2003) przeanalizowali
takze gwiazdy z efektem Blazki, zarowno widma czestosci jak i parametry fourierowskie
krzywych blasku, odpowiadajacych modowi fundamentalnemu. Znacznie liczniejsza grupe
gwiazd Zgrubienia Centralnego Galaktyki z katalogu OGLE-II, poddat analizie Mizerski
(2003), skupiajac sie jedynie na widmach czestosci. Alcock et al. (2003) szczegolowo prze-
analizowali dane projektu MACHO dla Wielkiego Obloku Magellana (LMC), zas grupa
OGLE opublikowata katalog gwiazd RR Lyr w LMC, wraz z lista gwiazd wielookresowych
bez szczegdtowej analizy (Soszyniski et al. 2003). Statystyke obiektow zawiera Tabela 1.

Obiekt Katalog | Ng | Npr % Ref.
Zgrubienie | OGLE-I 112 35 23.4% | Moskalik, P., Poretti, E. 2003
Centralne | OGLE-II | 1556 | 472 | 23.3% Mizerski, T. 2003
LMC OGLE-II | 4608 | 843 | 15.5% Soszynski, 1. et al. 2003
MACHO | 4882 | 751 | 13.3% Alcock, C. et al. 2003

Tabela 1. Statystyka gwiazd RRab w Zgrubieniu Centralnym Galaktyki i w LMC. Ng i Npr, to ilosci
gwiazd RR0O-S i RRO-BL odpowiednio. W piatej kolumnie znajduje sie czesto$é wystepowania gwiazd
wykazujacych efekt Blazki.

Latwo zauwazy¢, ze efekt Blazki czedciej wystepuje w Zgrubieniu Centralnym Ga-
laktyki niz w LMC. Moskalik i Poretti (2003) wysuneli przypuszczenie, ze moze mieé¢
to zwiazek z metalicznoscig gwiazd — w ubozszym w metale LMC efekt wystepuje rza-
dziej. Gléwnym celem tej pracy jest zweryfikowanie tej hipotezy. Wymaga to opracowa-
nia efektywnej metody wyznaczania metalicznosci — zaréwno gwiazd jednookresowych
jak 1 wykazujacych efekt Blazki. Metode taka zaproponowali Kovacs i Zsoldos (1995),
za$ rozwineli Jurcsik i Kovéacs (1996). Umozliwia ona wyznaczenie metalicznosci gwiazd
RRab na podstawie okresu pulsacji i ksztattu krzywej blasku w Johnsonowskim filtrze
V', opisywanego przez parametry Fouriera. Fotometria OGLE jest zas przede wszystkim
wykonywana w filtrze I (fotometria standardowa Johnson-Cousins). Potrzebna jest wiec
kalibracja metody w tym pasmie.

Informacja o metalicznodci gwiazd wykazujacych efekt Btazki, jest réwniez cenna z
teoretycznego punktu widzenia. Pomimo niemal stuletniej historii, efekt ten ciagle nie zna-
lazt satysfakcjonujacego wyttumaczenia. Modele uwzgledniajace tylko pulsacje w modzie
radialnym nie ttumacza obserwowanych zjawisk. Ostatnio rozwazane byty dwa modele
uwzgledniajace nieradialna geometrie pulsacji. Model Oblique Rotating Magnetic Pul-
sator (Shibahashi 2000) przewiduje kwintuplety w widmie czestosci (ktére w pewnych
warunkach moga by¢ postrzegane jako tryplety) oraz wymaga istnienia silnych p6l ma-
gnetycznych, co nie znalazto obserwacyjnego potwierdzenia (Chadid et al. 2004). Model
Rotating Resonant Pulsator (Nowakowski i Dziembowski 2001), zaktadajacy rezonansowe
wzbudzenie modéw nieradialnych, réwniez nie ttumaczy w pelni obserwowanych widm



czestodci, w szezegdlnosei nie przewiduje dubletow, a wydaje sie mato prawdopodobne,
ze kazdy dublet jest tak naprawde trypletem, o malej amplitudzie jednego ze sktadnikow.

W pracy tej skalibrowatem metode wyznaczania metalicznosci Kovéacsa dla filtru [
(Rozdzial 2). Nastepnie poddatem szczegolowej analizie krzywe blasku gwiazd RRab je-
dnookresowych i z efektem Blazki z katalogu OGLE-I dla Zgrubienia Centralnego Gala-
ktyki (Rozdziat 3) oraz z katalogu OGLE-IT dla LMC (Rozdziat 4). Szczegotowo analizuje
parametry fourierowskie krzywych blasku, jak i rozktady metalicznosci wymienionych po-
pulacji gwiazd. Metoda wyznaczania metalicznosci pozwala réwniez na zweryfikowanie
niektorych hipotez zwiazanych z gwiazdami RRab. Przyktadowo Poretti (2001) wyodre-
bnia na wykresach typu okres — faza fourierowska (P — ¢31, P — ¢41, P — ¢51) trzy ciagi,
ktorych wystepowanie wigze z réznymi metalicznosciami gwiazd je tworzacych. Podobnie
obserwacje gromad gwiazd pokazuja, ze istnieje pewien zwiazek pomiedzy rozktadem
gwiazd na diagramie Baileya (wykres zaleznosci okres—amplituda), a ich metalicznoscia
(np. Clement 2000). Wnioski zebrane zostaly w Rozdziale 5.



2 Wyznaczanie metalicznosci gwiazd RRab na podsta-
wie krzywej blasku

2.1 Wyznaczanie metalicznosci gwiazd RRab, r6zne skale meta-
licznoS$ci

Metalicznos¢ — [Fe/H| definiujemy jako logarytm dziesietny stosunku obfitosci zelaza
wzgledem wodoru dla gwiazdy i dla Storica:

[Fe/H] = log (%) — log (%)

Istnieja rozne metody okreslania metalicznosci gwiazd RRab. Najwiecej gwiazd ma me-
talicznos¢é wyznaczona w oparciu o metode indeksu AS Prestona (Preston 1959). Indeks
AS zdefiniowany jest jako roznica typoéw widmowych gwiazdy, bedacej w fazie minimum
blasku, okreslonych na podstawie linii wodoru oraz linii K wapnia, wyrazonych w dziesia-
tych czesciach typu widmowego. Symbolicznie AS = 10 - [Sp(H) — Sp(K)]. Istnieje wiele
liniowych relacji wiazacych AS z metalicznoscia. Czesto uzywana jest skala metalicz-
nosci Butlera (1975), ktéry wyznaczajac metalicznosé 13 gwiazd RR Lyr na podstawie
analizy krzywej wzrostu oraz ich indeksy AS, otrzymal: [Fe/H] = —0.16AS — 0.23. Po-
miar AS nie jest prosty. Indeks nalezy wyznacza¢ w minimum blasku, lub w jego okolicy
— stosujac wtedy specjalne poprawki zalezne od fazy pulsacji. Ponadto nalezy uwzglednié
wplyw miedzygwiazdowych linii wapnia, zalezny od polozenia gwiazdy w Galaktyce, w
szczegolnodci jej odlegtosci od obserwatora.

Metoda réownowazng metodzie AS, jest metoda stosowana przez Laydena (1994),
ktory wyznaczyt metaliczno$é dla 302 gwiazd RRab pola. W metodzie tej zaktada sie,
ze gwiazdy o réznych metalicznodciach kresla w trakcie cyklu pulsacji rézne krzywe na
wykresie szerokosci rownowaznej linii K wapnia wzgledem szeroko$ci réwnowaznej linii
wodoru. Layden skalibrowal metode w oparciu o 19 gwiazd RR Lyr pola oraz gwiazdy
RR Lyr z siedmiu gromad kulistych, o metalicznosciach w skali Zinna i Westa (1984). W
swojej pracy podali oni kompilacje metalicznosci dla 121 gromad kulistych, wyznaczonych
roznymi metodami i osadzonych na wspoélnej skali metalicznosci. Przez wiele lat ich praca
stanowita Zrodto najczesciej uzywanych metalicznodci gromad kulistych.

Dla wiekszosci gromad kulistych, metalicznosci gwiazd je tworzacych, w tym RR Lyr,
sy takie same. Wyjatkiem jest gromada w Centauri, w ktérej obserwuje sie znaczacy roz-
rzut metalicznosci. W gromadzie tej 131 gwiazd RR Lyr ma indywidualnie wyznaczone
metalicznosci w oparciu o fotometrie Caby (Rey et al. 2000). System fotometryczny Caby
to rozszerzenie standardowego systemu wvby Stromgrena, z dodanym filtrem Ca wycen-
trowanym na liniach H i K jednokrotnie zjonizowanego wapnia. Indeks hk, zdefiniowany
jako: hk = (Ca—b) — (b—vy), okazal sie liniowo skorelowany z metalicznoscia dla ustalonej
barwy (b — y). Autorzy skalibrowali metode obserwujac jako standardy gwiazdy z listy
Laydena.

Metody typu AS wykorzystuja widma niskiej rozdzielczosci. W ciggu ostatnich kilku-
nastu lat pojawilo sie wiele prac (ich spis mozna znalezé w pracy Jurcsik (1995)), ktoérych
autorzy wyznaczajg metaliczno$ci gromad w oparciu o spektroskopie wysokiej rozdziel-
czosci (tzw. High Dispersion Spectroscopy — HDS). W metodach tych zaktada sie pewien
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model atmosfery i tak dobiera parametry fizyczne — w tym obfitos¢ metali, aby uzyskane
teoretyczne widmo, jak najdoktadniej odpowiadato widmu obserwowanemu. W oparciu o
metalicznosci HDS, Jurcsik (1995) wprowadzita nowa skale metalicznosci, podajac relacje:

[Fe/H] = —0.190AS — 0.027. (1)

Roézne skale metalicznosci réznia sie pomiedzy soba i w odniesieniu do konkretnej
gwiazdy moga dawaé znaczace réznice metalicznosci, na poziomie nawet 0.4. Przykta-
dowo Layden (1994) podaje relacje wiazaca metalicznosci w skali Butlera ([Fe/H]g) i
Zinna—Westa ([Fe/H|zw): [Fe/H]zw = 0.9[Fe/H]g — 0.34. Skala Zinna—Westa, oparta na
metalicznos$ciach gromad kulistych, prowadzi wiec do systematycznie mniejszych meta-
licznosci niz skala Butlera, oparta na gwiazdach RR Lyr pola, co stanowito zrédto nie-
porozumien. Spektroskopowo wyznaczona metalicznos¢ gwiazdy RR Lyr (metoda AS)
roznita sie od metalicznosci gromady w sktad ktorej wechodzita. Jurcsik (1995) pokazala,
ze w Swietle nowych danych HDS, skala Zinna—Westa wymaga korekty. Jej skala ma te
zalete, ze daje zgodne wyniki w odniesieniu do gwiazd pola oraz gwiazd z gromad ku-
listych. Relacja pomiedzy skala Jurcsik (HDS), a skala Zinna—Westa jest szczegdtowo
dyskutowana w pracy Jurcsik (1995).

Przedstawione metody wyznaczania metalicznosci sa dosé trudne w realizacji, jak
cho¢by opisana metoda indeksu AS| a przede wszystkim wymagaja czasochtonnych obser-
wacji spektroskopowych poszczegolnych gwiazd. Metoda zaproponowana przez Kovacsa
i Zsoldosa (1995), pozwalajaca wyznaczy¢ metalicznosé gwiazd typu RRab na podsta-
wie okresu pulsacji i ksztaltu krzywej blasku ma te zalete, ze wymaga jedynie dobrej
fotometrii. Jest wiec mniej pracochlonna i bardziej wydajna — pozwala szybko okresli¢
metalicznos¢ wielu gwiazd RRab wchodzacych w sktad obserwowanego uktadu. Jest to
jednak metoda czysto empiryczna i wymaga starannej kalibracji w oparciu o gwiazdy o
znanych metaliczno$ciach.

2.2 Metoda Kovacsa wyznaczania metalicznosci gwiazd RRab

Kovécs i Zsoldos (1995) zaproponowali nowa metode wyznaczania metalicznosci gwiazd
RRab. U jej podstaw lezy zalozenie, ze parametry fizyczne gwiazdy, w tym jej metalicz-
nos$¢, maja wplyw na ksztalt krzywej blasku, ktéry mozna opisaé ilosciowo przy uzyciu
parametrow fourierowskich (amplitud oraz faz) i okresu. Z gory nie wiadomo jakie pa-
rametry fizyczne maja wplyw najistotniejszy oraz w jaki sposéb wplywaja na ksztaltt
krzywej blasku. Metoda jest wiec czysto empiryczna. Dla kalibracyjnej probki gwiazd,
dla ktorych mamy wyznaczone metalicznosci oraz dysponujemy dobrej jakosci krzywymi
blasku, poszukujemy zwiazku pomiedzy metalicznoscia, a jakas kombinacja parametrow
fourierowskich. Niech [Fe/H]g; oznacza metaliczno$é uzyskana na podstawie krzywej bla-
sku, za$ [Fe/H].ps metaliczno$é obserwowana (spektroskopowa). Za najlepsza formute
okreslajaca metaliczno$¢ uznajemy te, ktora minimalizuje sume kwadratéow residudw,
[Fe/H]Obs — [Fe/H]ﬁt.

Jurcsik 1 Kovéacs (1996) skalibrowali metode dla krzywych blasku w filtrze Johnsona
V. Ich probka kalibracyjna sktada sie z 84 gwiazd RRab nie wykazujacych efektu Btazki.
Metalicznosci tych gwiazd zostaly skompilowane gléwnie na podstawie prac Laydena
(1994) i Suntzeffa (1994), i osadzone na skali metalicznosci Jurcsik (1995). W szczegélno-
Sci indeksy AS z pracy Suntzeffa zostaly przeliczone na metalicznosci, [Fe/H]s, zgodnie
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z rownaniem (1), za$ metalicznosci Laydena, [Fe/H]y,, zostaly przeliczone na skale Jur-
csik poprzez regresje liniowa metalicznosci 41 gwiazd wspélnych u Laydena i Suntzeffa.
Uzyskana formuta ma postaé¢ (Jurcsik i Kovacs 1996, rownanie (2)):

[Fe/H]s = 0.957[Fe/H];, + 0.200 (2)

Najlepsza, w wyzej opisanym sensie formula, pozwalajaca okresli¢ metalicznosé, jest li-
niowa, dwuparametrowa i ma postac:

[Fe/H] = —5.038 — 5.394P + 1.345¢)3, (3)

Faza ¢3; odnosi sie do rozktadu krzywej blasku na szereg Fouriera wyrazoéw sinus.

Autorzy testuja metode poréwnujac Srednig metalicznosé gwiazd RRab z 11 gromad
kulistych (6 z Galaktyki, 5 z LMC) uzyskana na podstawie krzywych blasku, ([Fe/H]g),
z metalicznoscia gromad okreslona z bezposrednich pomiaréw spektroskopowych (HDS)
gwiazd gromady, [Fe/H]ons. Poréwnanie to przedstawia Rysunek 1. Dla niskich meta-
licznosci ([Fe/H]opns < —1.8) widaé systematyczng roznice, to znaczy metalicznosdei uzy-
skane na podstawie krzywych blasku sg wieksze. Dla trzech gromad, o [Fe/H],ps < —1.8,
srednia roznica, ([Fe/H]qns — ([Fe/H]s)) wynosi —0.34 &+ 0.04. W skrajnym przypadku
gromady NGC 1841 z LMC mamy: ([Fe/H]s) = —1.73 podczas gdy [Fe/H]ops = —2.15.
Autorzy nie potrafia wyjasni¢ tej rozbieznosci. Dla 8 gromad o metalicznosciach wig-
kszych od —1.8 tez wida¢ systematyczna roznice, ale jest ona nieznaczna. Srednia réznica,
([Fe/H]ops — ([Fe/Hlgt)), wynosi —0.05 £ 0.03.
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Rysunek 1. Por6wnanie metalicznodci uzyskanych z pomiaréow spektroskopowych ([Fe/H]ops) 1 na pod-
stawie krzywych blasku w filtrze V' ({[Fe/H]st)) dla szesciu gromad kulistych z Galaktyki (o) i pieciu
gromad z LMC (x). Wykorzystatem dane zawarte w pracy Jurcsik i Kovacsa (1996), z Tabeli 9 i 10.

Warto nadmienié¢, ze przy analogicznych zatozeniach metoda ta zostata wykorzy-
stana do wyznaczania innych parametréow fizycznych gwiazd RRab, takich jak kolory,
czy jasno$é absolutna. Podsumowanie metod wyznaczania parametrow fizycznych gwiazd
RR Lyr na podstawie krzywych blasku, mozna znalezé¢ w pracy Kovacsa i Walkera (2001).

Opisana metoda wyznaczania metalicznosci gwiazd RRab, zostata juz z powodzeniem
wykorzystana w wielu pracach (np. Clementini et al. 2003, Jurcsik 1998), jako uniwer-
salna i dobra metoda wyznaczania metaliczno$ci obiektow, dla ktérych nie ma obserwacji
spektroskopowych. Zostata ona jednak skalibrowana dla filtru V, tymczasem masowa



fotometria gwiazd wykonywana przez grupe OGLE, ktéra bede analizowal, to przede
wszystkim fotometria w filtrze . Skalibrowanie metody dla tego filtru dostarczy wiec
silnego narzedzia do badania metalicznosci bardzo licznej populacji gwiazd RRab z kata-
logow OGLE-I i OGLE-II.

2.3 Kalibracja metody w filtrze I¢

Skala metaliczno$ci. Przyjmuje skale metalicznosci Jurcsik (HDS). Jest to skala
uzywana przez Jurcsik i Kovacsa w kalibracji metody w filtrze V. W ich pracy znajduje
sie kompilacja metalicznosci dla 84 gwiazd RRab, w tym dla wickszosci gwiazd z mojej
probki kalibracyjnej.

Probka kalibracyjna. Na probke kalibracyjna sktadaja sie tylko gwiazdy nie wyka-
zujace efektu Blazki. Niestety wiekszosé dostepnej fotometrii gwiazd RR Lyr pola jest
w filtrze V. Znacznie mniej gwiazd ma dobrej jakosci fotometrie w filtrze I. Pomijajac
przypadki z bardzo mala iloscia pomiaréw (ponizej 30) oraz z niedostatecznym pokry-
ciem fazowym, pozostaja jedynie 22 gwiazdy RRab pola, dla ktérych mamy jednoczes$nie
dobrze okreslona metalicznosé. Dziewietnascie z nich ma standardowa fotometrie I (Co-
usinsa, I¢), natomiast trzy (DX Del, V445 Oph i VY Ser) maja fotometrie w standardzie
Johnsona (gwiazdy standardowe z listy Moffetta i Barnesa (1979a,b)), I35, Fotometrie
dla tych gwiazd przeliczylem na standardowa za pomoca formul Bessela (1983), z przej-
Sciem przez filtr RYB | mianowicie rownania Bessela na transformacje koloréw:

(V- R)c =0.716(V — R)YP —0.032
(R—1)c =0.873(R — I)}% 4 0.042

prowadza do zaleznosci:
Ic=V(1—a)+RYPa—c)+1/Pc+b—d

a=0.716, b= 0.032, c = 0.873, d = 0.042,

przy pomocy ktorej transformowana byta fotometria. Wszystkie gwiazdy pola, za wyjat-
kiem V Ind, byly tez w probcee kalibracyjnej Jurcsik i Kovacsa, przyjalem wiec dla nich
te same wartosci metalicznosci (Jurcsik i Kovacs 1996, Tabela 1). V Ind ma metalicz-
nos$¢ wyznaczong przez Laydena (1994), wiec na skale Jurcsik transformuje ja zgodnie z
rownaniem (2).

Dodatkowo z dostepnej fotometrii dla gromady kulistej NGC 6362 (Mazur et al. 1999)
jedna gwiazda RRab, v19 (numeracja Sawyer-Hogg, Hogg 1973), ma dobrej jakosci krzywa
blasku, bez oznak efektu Btazki. Dla gromady tej jest wyznaczona metalicznosé z pomia-
row AS (Costar i Smith 1988), ktora Jurcsik (1995) przelicza na swoja skale (zgodnie z
rownaniem (1)).

Ponadto 9 gwiazd RRab z gromady w Centauri ma dobre krzywe blasku, bez oznak
efektu Btazki (Katuzny et al. 1997). Jest to fotometria instrumentalna 4, jednak trans-
formacja do systemu standardowego Johnsona-Cousinsa, ma maty wyraz kolorowy, pro-
wadzacy do zmian na poziomie btedu fotometrii wynikajacego z nieliniowosci uzywanego
w obserwacjach detektora CCD (Kaluzny et al. 1996). Autorzy podaja wiec uproszczona
transformacje do systemu standardowego poprzez dodanie statej. Taka operacja nie pro-
wadzi do zmiany ksztattu krzywej blasku, wiec w dalszej analizie uzywam po prostu
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fotometrii instrumentalnej. Jak juz wspomnialem, w gromadzie w Centauri istnieje zna-
czacy rozrzut metalicznodci. Z rozwazanych dziewieciu gwiazd, sze$¢ ma dobre (uzyskane
z usredniania conajmniej dwoch niezaleznych pomiaréw, o dyspersji ponizej 0.3), indy-
widualne wyznaczenia metalicznosci z fotometrii Caby (Rey et al. 2000). Fotometria ta
kalibrowana byta na gwiazdach Laydena, zatem przeliczenia metalicznosci na skale Jur-
csik dokonuje zgodnie z rownaniem (2).

Wszystkie 29 gwiazd probki kalibracyjnej zostato zebranych w Tabeli 2.

Gwiazda | Ref. | n | [Fe/H] Gwiazda Ref. | n | [Fe/H]
SW And 1 61 —0.06 AV Peg 1 42 +0.08
WY Ant 2 104 | —1.39 AR Per 1 123 | —0.14
V Cae 3 86 | —1.71 BB Pup 2 145 | —0.35
RR Cet 1 132 | —1.29 VY Ser 6 77 | —1.58
W Crt 2 84 —0.45 V440 Sgr 7 81 —1.21
DX Del 4 379 | —0.32 W Tuc 5 154 | —1.37
SU Dra 1 71 —1.56 TU UMa 1 50 —1.15
RX Eri 1 54 | —1.07 || NGC 6362 v19 8 169 | —0.83
RR Gem 1 33 | —0.14 w Cen v40 9 62 | —1.33
V Ind 5 161 | —1.24 w Cen v44 9 66 —1.14
RR Leo 1 44 | —1.30 w Cen v51 9 66 | —1.37
SS Leo 6 181 | —1.56 w Cen v62 9 61 —1.35
TT Lyn 1 123 | —1.50 w Cen v102 9 66 —1.56
RV Oct 2 321 | —1.08 w Cen v115 9 66 —1.59
V445 Oph 4 497 | +0.01

Tabela 2. Gwiazdy RRab probki kalibracyjnej. Nazwy gwiazd gromad sa zgodne z numeracja Sawyer-
Hogg (Hogg 1973). W trzeciej kolumnie znajduje sie ilo§¢ obserwacji, w czwartej metalicznosé w skali
Jurcsik.

Referencje: (1) Liu, T., Janes, K.A. 1989; (2) Skillen, I. et al. 1993; (3) Hansen, L., Petersen, J.O. 1991;
(4) Barnes, T.G. et al. 1988; (5) Clementini, G. et al. 1990; (6) Fernley, J.A. et al. 1990; (7) Cacciari, C.
et al. 1987; (8) Mazur, B. et al. 1999; (9) Katuzny, J. et al. 1997.

Analiza krzywych blasku. Do krzywych blasku (n pomiaréw postaci t;, m; — czas
obserwacji, jasno$¢ gwiazdy) dopasowywalem metoda najmniejszych kwadratow szereg
Fouriera, m/(t), rzedu N postaci:

m/(t) = mg + Z A sin(2mk ft + ¢y) (4)
k=1

f jest czestoscia pulsacji, czyli odwrotnoscia okresu P, f = 1/P. A, ¢ to amplituda i
faza wyrazu o czestosci kf (k — 1 harmonika). mg jest $rednia jasnoscia gwiazdy. Bledy
amplitud i faz, 04,, 04, , liczytem zgodnie z zaleznosciami Petersena (1986). W wiekszosci
przypadkow rzad rozwiniecia N, dobierany byt tak, aby dla wszystkich amplitud:

Ay

— >4 5
- (5)

Stosowalem takze wyzsze rzedy, jesli lepiej reprezentowaly krzywa blasku.
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Dyspersja fitu o, okreslona jest jako suma kwadratow residuéw podzielona przez ilo$é
stopni swobody (ilo$¢ obserwacji minus ilo§¢ wyznaczanych parametrow):
n 2

2 =l
Y Y | (6)

W trakcie analizy odrzucatem punkty odstajace od dopasowanej krzywej blasku o
wiecej niz 4o.

Literaturowe okresy pulsacji poprawialem metoda skanu po okresach, to znaczy do-
pasowywalem szereg Fouriera z roznymi okresami, uznajac za najlepszy okres odpowia-
dajacy fitowi o minimalnej dyspersji. Probne okresy zmieniatem z krokiem 107% dnia. W
przypadku wszystkich gwiazd z gromady w Centauri, okres uzyskalem w opisany powyzej
sposoOb, ale na podstawie krzywych blasku w filtrze V', w ktoérym ilo$¢ pomiaréw byta prze-
cietnie czterokrotnie wieksza. W przypadku dwoch gwiazd, RR Gem i WY Ant, opisana
procedura prowadzila do wyniku silnie zaleznego od rzedu rozwiniecia. Dla tych gwiazd
przyjatem okresy zaczerpniete z GCVS (Kholopov 1995). Dla gwiazdy TU UMa, okres
okreslitem na podstawie rownoczesnego fazowania fotometrii z dwoch réznych zrodet (Liu
i Janes 1989, Barnes et al. 1988).

Na podstawie amplitud i faz wyliczalem wspotczynniki fourierowskie zdefiniowane
jako: )

K;’ b1 = ¢; — J

Program dopasowujacy do krzywych blasku szereg Fouriera, jak i inne algorytmy dalej
opisane, napisatem w jezyku programowania Fortran 77.

Kalibracja metody wyznaczania metalicznosci. Dla kazdej z 29 gwiazd probki
kalibracyjnej mamy metalicznos¢ w skali Jurcsik, [Fe/H]ops (Tabela 2), oraz zbior para-
metréow opisujacych krzywa blasku, to jest okres P, amplitudy A; — As i fazy ¢ — ¢s:1.
Faz i amplitud wyzszego rzedu nie rozwazatem, gdyz nie wszystkie krzywe blasku rozwi-
jaly sie w szereg rzedu wyzszego niz 5. Ponadto im wyzszy rzad parametru, tym mniej
doktadnie jest on wyznaczony. Traktujac metalicznosci jako zmienne niezalezne, zas pa-
rametry opisujace krzywa blasku jako zmienne zalezne o réwnych wagach statystycznych,
dopasowywalem metoda najmniejszych kwadratéow zalezno$é liniowa, tj.:

M
[Fe/H] = const + Zai “ Dis

=1

Rij =

gdzie a; to poszukiwane wspolczynniki kalibracji M-parametrowej, zas p; to parametry
opisujace krzywa blasku, p; € {P, Ay — As, ¢91 — ¢51}. Dyspersja fitu wynosi:
29

S ([Fe/ml,,,, — [Fe/H, )

i=1
O'2 =

29 —-M -1
Najpierw rozwazalem wszystkie mozliwe kalibracje dwuparametrowe, poszukujac tej o
najmniejszej dyspersji 0. Podobnie jak w przypadku kalibracji metody w filtrze V| naj-
lepsza formuta dwuparametrowa zawiera okres P i faze ¢31. Jej postaé jest nastepujaca:
[Fe/H] = —3.065 —5.011P +0.822¢3 (7)
+0.640 +£0.357 40.104
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Dyspersja fitu wynosi ¢ = 0.18. Metalicznosci uzyskane z powyzszej kalibracji dwu-
parametrowej bede dalej oznaczal jako [Fe/H],.

W kolejnym kroku sprawdzalem, czy residua, tj. [Fe/H],,s — [Fe/H]q, koreluja sie
z jakim$ innym parametrem opisujacym krzywa blasku. Najlepsza korelacja istnieje z
parametrem As, co ilustruje Rysunek 2. Wspotczynnik korelacji wynosi r = 0.48.

0.4
0.3 +
0.2t 4
O.é r -
‘ +
01+ ° I *
-0.2 ¢ *
-03 ¢ oy
-04

[Fe/H] s [FE/H],

0.06 008 01 012 0.14
Ar
Rysunek 2. Korelacja residuéw z kalibracji dwuparametrowej, [Fe/H]ops — [Fe/H]o, z parametrem A,.

Istotnie dopasowywanie zaleznosci trzyparametrowej zawierajacej P, ¢31 oraz As, pro-
wadzi do zmniejszenia dyspersji fitu, do poziomu o = 0.13. Zaleznos¢ trzyparametrowa

ma postac:
[Fe/H] = —6.132 —4.799P +1.182¢3; +7.902A, (8)

£0.806 £0.269 +0.109 +1.679

Metalicznosci uzyskane z powyzszej kalibracji trzyparametrowej bede dalej oznaczat
przez [Fe/H]s.

Rysunek 3 przedstawia zalezno$é¢ metalicznosci wyliczonej z kalibracji dwu- i trzypa-
rametrowej od metalicznosci obserwowane;j.

0.4 0.4
0 [ P1 (p31 7 0 [ P1 (p311 A2 ]
04 | ] 04 | ]
= =
< 08! ] < 08! ]
|LL| e o ILL ')’/
16| A= : 16 Y :
-2 -2

-2 -16-12-08-04 0 04
[FeH] gps

-2 -16-12-08-04 0 04
[FeH] gps

Rysunek 3. Metaliczno$é z kalibracji dwuparametrowej, [Fe/H]o — lewy panel i trzyparametrowej,

[Fe/H]s — prawy panel, wzgledem metalicznosci obserwowanej, [Fe/H]ons, dla 29 gwiazd probki kali-

bracyjnej. Dla poréwnania zaznaczone sa diagonale.
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Takze inne kalibracje trzyparametrowe, z amplitudami A;, Az, A4, prowadza do
mniejszych wartosci dyspersji o, niz kalibracja dwuparametrowa. Ponizej podaje uzyskane
formuly w kolejnosci rosnacej wartosci o.

[Fe/H] = —7.484 —4.658P +1.350¢3 +5.3944,

+1.244 £0.301  +0.159  +1.383 o =0.14 9)
[Fe/H] = —6.987 —4.859P +1.367¢h3; +14.139A, (10)
+1.321 +£0.309 +0.189  +£4.337 ¢ =0.15
[Fe/H] = —6.862 —4.919P +1.327¢3; +10.816A; 1)
+£1.609 £0.327 +0.221 44274 o =0.16

Formuta zawierajaca amplitude A; jest tylko nieznacznie gorsza od tej z As. Tak wiec
przy okreslaniu metaliczno$ci na podstawie krzywej blasku w I, istotne wydaja sie by¢
amplitudy niskiego rzedu. Jedynie wieksza probka kalibracyjna mogtaby rozstrzygnaé,
czy amplituda A, jest rzeczywiscie najistotniejsza.

Kalibracje cztero- i wiecej parametrowe okazaty sie gorsze od opisanych. Sprawdzatem
takze kalibracje, w ktorych zamiast amplitud As — As, uzywalem ich stosunkéw, Ry — Rs1,
ale uzyskane wyrazenia na metalicznos¢ nie prowadzilty do mniejszych wartosci dyspersji
.

Wyznaczanie metalicznosci gwiazd z efektem Blazki. Opisane metody wyzna-
czania metalicznosci skalibrowane sg na gwiazdach jednookresowych, pulsujacych radial-
nie, nie wykazujacych efektu Btazki. Dla nich ksztalt krzywej blasku, a wiec i parame-
trow fourierowskich nie zalezy od czasu. Z uwagi na okresowa modulacje, krzywe blasku
gwiazd z efektem Btlazki zmieniaja sie z sezonu na sezon, prowadzac do wartosci ampli-
tud i faz zaleznych od fazy cyklu Blazki. Krzywa zfazowana z okresem podstawowym
charakteryzuje sie duzym rozrzutem punktéw, szczegédlnie w okolicy maksimum blasku,
co pokazuje Rysunek 4a. Dopasowywanie szeregu Fouriera do tak wygladajacej krzywej
blasku, w wiekszosci przypadkéow nie daje zadnej uzytecznej informacji. Jurcsik, Benks
i Szeidl (2002) pokazali tez, ze zadna z sezonowych krzywych blasku, odpowiadajacych
roznym fazom cyklu Blazki nie odpowiada typowej krzywej blasku gwiazdy RRab pul-
sujacej radialnie i nie nadaje si¢ do okreslenia metalicznosci. Jesli jednak, odejmiemy
dodatkowe czestosci obecne w widmie to otrzymamy krzywa blasku, o ksztalcie niezalez-
nym od czasu, opisujaca pulsacje w modzie radialnym — Rysunek 4b. Ta krzywa blasku
mozna wykorzysta¢ do okreslenia metalicznosci gwiazdy RRab wykazujacej efekt Blazki.
Krzywe blasku odpowiadajace dodatkowym czestosciom przedstawiaja Rysunki 4c,d.
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Rysunek 4. Krzywe blasku gwiazdy typu RR0-BL2, BW6_ V7 (z katalogu OGLE-I); a) krzywa blasku
zfazowana z okresem modu radialnego, b) krzywa blasku po odjeciu dodatkowych czestoscei, ¢), d) krzywe

blasku odpowiadajace dodatkowym czestosciom.
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3 Gwiazdy RRab w Zgrubieniu Centralnym Galaktyki

Katalog gwiazd zmiennych OGLE-I (Udalski et al. 1994, 1995a, 1995b, 1996, 1997)
zawiera fotometrie gwiazd pulsujacych z 15 pol pokrywajacych Zgrubienie Centralne Ga-
laktyki. Jest to fotometria gléwnie w pasmie /¢, liczaca przecietnie po 100—150 pomiaréw
jasnosci na gwiazde. W katalogu jest 149 gwiazd typu RRab. Krzywe blasku gwiazd jedno-
okresowych analizowal juz Poretti (2001), zas gwiazd wykazujacych efekt Btazki Moskalik
i Poretti (2003). W dalszej czesci pracy poréwnuje wlasnosci modéw radialnych obu tych
grup gwiazd, a takze korzystajac z nowej metody wyznaczania metalicznosci, analizuje
ich rozktady metalicznosci.

3.1 Analiza krzywych blasku

Gwiazdy jednookresowe. W katalogu OGLE-I znajduje sie 112 jednookresowych
gwiazd RRab. Analiza ich krzywych blasku wygladata anlogicznie jak analiza krzywych
blasku gwiazd probki kalibracyjnej. Przyjatem takie same kryteria doboru rzedu, jak
i odrzucania punktéow. W ten sam sposob poprawiane byly okresy (metoda skanu po
okresach, z krokiem 107% dnia i poczatkowymi wartosciami okreséw z katalogu OGLE).
Dodatkowo wraz z szeregiem Fouriera (4), dopasowywalem wyraz o okresie 50000 dni, o
ile prowadzito to do zmniejszenia dyspersji fitu. W ten spos6b modelowatem ewentualny
trend obecny w danych, wynikajacy na przyktad z réznic punktéw zerowych fotometrii w
roznych sezonach. Podobnie jak Poretti analizowatem jedynie gwiazdy o krzywych blasku
dobrej jakosci, liczace ponad 60 punktéw. Ponadto interesowaly mnie gwiazdy, ktorych
krzywe blasku opisuje szereg Fouriera rzedu conajmniej trzeciego, co umozliwia okreslenie
metalicznosei. Lacznie 91 gwiazd spetnito te kryteria. Jedna z nich, MM7 V63, najpraw-
dopodobniej nalezy do galaktyki kartowatej w Strzelcu (Olech 1997), wiec pominatem ja
w dalszej analizie.

Gwiazdy z efektem Blazki. Wprowadze najpierw kilka wygodnych oznaczen. Niech
fo oznacza czesto$¢ modu fundamentalnego, zas Af = f1 — fy, separacje pomiedzy czesto-
Scia fo, a czestodcia f; dodatkowego sktadnika widma o najwiekszej amplitudzie. Jest to
wielkos¢ jednoznacznie okreslona w przypadku gwiazd BL1 i BL2. Dla gwiazd BL1 dodat-
kowy sktadnik ma wiekszg czestos$é niz czesto$é podstawowa gdy Af > 0. Widma czestosci
gwiazd BL1 i BL2 bede opisywal przy pomocy nastepujacego ciagu: (No, N_, Ny, Na),
gdzie Ny to ilos¢ harmonik modu radialnego, Ni to ilos¢ harmonik, przy ktoérych po-
jawiaja sie dodatkowe sktadniki o wiekszej (N, ) lub mniejszej (N_) czestosci, zas Na
rowne jest jeden, jesli w widmie obecny jest sktadnik o czestosci |Af|, lub zero w prze-
ciwnym wypadku. Przyktadowo (3, 1, 3, 0) oznacza gwiazde typu BL2, w ktorej widmie
mamy nastepujace czgstosci: (o, 2fo, 3o, fo— AL, fo+ IAFL, 2fo + |AS], 3fo +
|IAf]}, zas (4, 0, 2, 1) to gwiazda typu BL1, w ktorej widmie odnajdujemy czestosei:
{fo. 2fo. 3fo. 4fo. fo+|AS] 2fo +|Af], [Af]}.

Moskalik i Poretti (2003) podaja w swojej pracy dokladne wartosci czestosci fo i Af
oraz pelne widmo czestosci, (Ng, N_, Ny, Na), dla 35 gwiazd Zgrubienia Centralnego
Galaktyki wykazujacych efekt Btazki. Aby odja¢ dodatkowe sktadowe pulsacji i otrzymac
amplitudy i fazy fourierowskie modu radialnego, najpierw dopasowywalem do krzywej
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blasku wielookresowy szereg Fouriera:

m/(t) =mo+ > _ Apsin(27 fit + ¢) (12)
k

gdzie ilos¢ dopasowywanych wyrazow i ich czestosci jest okreslona przez ciag (No, N_,
N, Na), a nastepnie do dalszej analizy wybieratem Ny amplitud i faz odpowiadajacych
modowi fundamentalnemu i jego harmonikom. Podobnie jak w przypadku analizy gwiazd
jednookresowych, dodatkowo uwzglednialem wyraz modelujacy trend, o ile prowadzito to
do zmniejszenia dyspers;ji fitu.

Widma czestosci pieciu sposrod 35 gwiazd wykazujacych efekt Blazki zawieraja do-
datkowe struktury, ktore ciag typu (No, N_, N, Na) opisuje jedynie w sposdb przy-
blizony lub opisuje je zle. W przypadku dwoch gwiazd typu BL1 amplituda i/lub faza
piku fundamentalnego (MM5A V46) lub dodatkowego (BW5_V36) sa zmienne. W wy-
padku innego dubletu (BW7_V15), drugi harmonik modu fundamentalnego ma zmienna
czestosé. Ponadto BW9 V24 nie jest doktadnie réwnoodstepnym trypletem, zas w przy-
padku BWC V106 dwa dodatkowe piki wystepuja po tej samej stronie piku odpowia-
dajacego czestosci modu fundamentalnego. Dzigki danym zawartym w pracy Moskalika i
Porettiego (2003) dotyczacym widm czestosci tych gwiazd, mogtem uwzglednié te efekty
w sposob bardziej poprawny, uwzgledniajac dodatkowe wyrazy w szeregu (12).

3.2 Krzywe blasku gwiazd RRab Zgrubienia Centralnego Gala-
ktyki

Wezesniejsze prace dotyczace gwiazd z efektem Blazki (np. Moskalik i Poretti 2003,
Alcock et al. 2003) pokazaly, iz pomiedzy grupami BL1 i BL2 nie ma istotnych réznic,
jesli chodzi o wlasnosci modu radialnego. Dlatego dalej nie bede rozrézniat miedzy tymi
grupami i bede je oznaczal wspolnym symbolem BL. Analizowana préobka zawiera 90
gwiazd RRO-S i 35 gwiazd RRO-BL, co stanowi 28% calej probki.

Wykres amplitudy fourierowskiej modu radialnego, A;, w funkcji okresu pulsacji
przedstawia Rysunek 5, natomiast wykresy zaleznosci faz, ¢o1 — ¢51 oraz pozostatych
amplitud, As — A5 od okresu przedstawia Rysunek 6. Okresy pulsacji mieszcza sie w
przedziale 0.3 — 0.9 dnia, przy czym okresy pulsacji gwiazd z efektem Blazki sa mniejsze
niz 0.7 dnia. Na wykresach typu faza—okres oraz na wykresie A;(P), nie wida¢ wyraz-
nego rozroznienia pomiedzy gwiazdami jednookresowymi i gwiazdami z efektem Blazki.
Natomiast na wykresach wyzszych amplitud (As — As) w funkcji okresu widzimy wyraz-
nie, ze gwiazdy wykazujace efekt Blazki preferuja nizsze wartosci amplitud przy danych
okresach. Efekt wida¢ wyraznie gdy policzymy $rednie wartosci amplitud i faz. Obliczone
wartosci zawarte sa w Tabeli 3. Srednie liczytem w trzech binach, odpowiadajacych okre-
som: ponizej 0.5 dnia, 0.5 — 0.6 dnia i powyzej 0.6 dnia, tak aby w kazdym binie ilos¢
obiektow byla znaczaca. W przypadku faz istotnie nie widaé¢ zadnej systematycznej r6z-
nicy, natomiast wszystkie amplitudy, w kazdym zakresie okreséw sa mniejsze dla gwiazd
z efektem Btazki, przy czym najmniejsza réznice widzimy w przypadku amplitudy Aj.
Efekt ten jest takze widoczny na wykresach amplitud As — As w funkcji amplitudy fourie-
rowskiej modu radialnego A1, szczegodlnie dla amplitud A3— As, co przedstawia Rysunek 7.
Widaé, ze poczatkowo zaréwno gwiazdy jednookresowe jak i z efektem Btazki zachowuja
sie podobnie. Jednak w okolicy A; ~ 0.23 te drugie preferuja nizsze wartosci amplitud.
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Rysunek 5. Zaleznos¢ amplitudy fourierowskiej A; od okresu, dla gwiazd jednookresowych () i gwiazd

wykazujacych efekt Blazki (o) ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki.

P<o0.5 P € (0.5,0.6) P > 0.6

RR0O-S RRO-BL | RRO-S RRO-BL | RR0O-S RRO-BL
A; | 0.251(5) 0.227(5) | 0.203(6)  0.20(1) | 0.162(9)  0.13(2)
As | 0.128(3)  0.097(6) | 0.106(4) 0.093(7) | 0.076(6)  0.06(1)
As | 0.091(3) 0.051(6) | 0.070(3) 0.057(5) | 0.045(5)  0.029(6)
Ay | 0.059(2)  0.035(4) | 0.044(2) 0.033(4) | 0.026(3) 0.021(4)
As | 0.040(2) 0.024(4) | 0.028(2) 0.025(2) | 0.018(2)  0.013(-)
@21 | 2.57(2) 2.59(3) 2.78(3) 2.84(5) 3.12(3) 3.14(8)
¢31 | 5.37(5)  5.25(9) | 5.83(4) 5.8(1) 6.39(7) 6.4(1)
¢a1 | 1.92(7) 2.3(6) 2.58(7) 2.9(4) 3.4(1) 3.4(3)
51 | 4.73(9) 4.3(4) 5.59(9) 5.0(1) 6.5(2) 6.7(-)

Tabela 3. Srednie wartosci amplitud i faz fourierowskich w trzech zakresach okresow dla gwiazd jedno-
okresowych (RRO-S) i wykazujacych efekt Blazki (RR0-BL) ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki. W

nawiasach podatem btad ostatniej cyfry znaczacej wartodci sredniej; (-) oznacza, ze w danym binie jest

tylko jedna gwiazda i btedu §redniej nie mozna policzy¢.
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Rysunek 6. Zaleznosé faz i amplitud fourierowskich od okresu, dla gwiazd jednookresowych (-) i gwiazd
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wykazujacych efekt Blazki (o) ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki.
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Rysunek 7. Zaleznos¢ amplitud A — A5, od amplitudy fourierowskiej modu radialnego A;. Oznaczenia:
(-) RRO-S, (o) RRO-BL.

Nalezy pamietac, ze zaleznosci te dotycza tacznie 125 gwiazd, nie jest to wiec bardzo
liczna proba. Statystycznie bardziej znaczace wnioski dotyczace wlasciwoéci modu ra-
dialnego gwiazd typu RRO-BL, mozna bedzie wyciagac¢ dla liczacego kilka tysiecy gwiazd
RRab Wielkiego Obtoku Magellana.

3.3 Metaliczno$é gwiazd RRab Zgrubienia Centralnego Galaktyki
— gwiazdy wykazujace efekt Blazki

Dla wszystkich gwiazd wyznaczatem metalicznosci przy uzyciu obu opisanych formut,
dwuparametrowej i trzyparametrowej. Uzyskane histogramy metalicznosci przedstawia
Rysunek 8. Wida¢, ze obie kalibracje dwu- i trzyparametrowa daja takie same wyniki je-
§li chodzi o gwiazdy jednookresowe. Srednie wartosci metalicznosci wynosza —1.03+0.03
(kalibracja dwuparametrowa) i —1.05 £ 0.03 (kalibracja trzyparametrowa). Wiekszosé
gwiazd ma metalicznosci z przedziatu (—1.4, —0.8). Jesli chodzi o gwiazdy z efektem
Btazki to kalibracja dwuparametrowa daje rozklad metalicznosci podobny do rozktadu
gwiazd jednookresowych, z praktycznie rowna wartoscia $rednia (—1.00 4 0.05). Nato-
miast kalibracja trzyparametrowa daje im mniejsza wartos¢ metalicznosci, srednia wy-
nosi —1.21 £ 0.07. Nie jest to wynik nieoczekiwany. Jak wynika z Rysunkéow 6 i 7 oraz
Tabeli 3 gwiazdy z efektem Btazki maja $rednio nizsza wartosé amplitudy As niz gwiazdy
jednookresowe, a kalibracja trzyparametrowa uzywa wtasnie tej amplitudy. Z postaci ka-
libracji (rownanie (8)) wynika za$, iz efekt ten prowadzi do zmniejszenia wyznaczanej
metalicznosci. Efekt wida¢ bardzo wyraznie na wykresie poréwnujacym dwie kalibracje —
Rysunek 9. Ponownie wida¢, ze prowadza one do zgodnych wynikow w przypadku gwiazd
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Rysunek 8. Histogramy metalicznoséci otrzymane z kalibracji dwuparametrowej (lewy panel) i trzy-
parametrowej (prawy) dla gwiazd jednookresowych (RRO0-S) i wykazujacych efekt Blazki (RR0O-BL) ze
Zgrubienia Centralnego Galaktyki. Szerokosé binéw wynosi 0.15. Przy kazdym histogramie podalem

warto$¢ srednia, ([Fe/H]) oraz dyspersje metalicznosci w probce, o.

jednookresowych, zas dla gwiazd wykazujacych efekt Btazki kalibracja trzyparametrowa
daje mniejsze wartosci metalicznosci.

Powstaje wiec pytanie, ktora kalibracja, dwu- czy trzyparametrowa daje prawidtowy
rozktad metalicznosci gwiazd z efektem Blazki. Odpowiada to pytaniu, czy mniejsze war-
tosci amplitudy As (i innych amplitud) dla gwiazd z efektem Blazki sg efektem ich mniej-
szej metalicznosci, czy tez sg konsekwencjg efektu Blazki, prowadzgcego do zmiany ampli-
tud modu radialnego. Dwa argumenty $wiadcza, ze to drugie wyttumaczenie jest stuszne.
Po pierwsze kalibracja dwuparametrowa, bedaca dobrym estymatorem metalicznosci (ma
jedynie wieksza dyspersje niz trzyparametrowa) nie prowadzi do mniejszej metalicznosci
gwiazd RRO-BL. Ponadto dla gwiazd RRO-BL zaburzone sa relacje pomiedzy amplitu-
dami fourierowskimi, co wida¢ na Rysunku 7. Zatem wydaje sie, ze mamy do czynienia z
efektem dynamicznym, nie zwiazanym bezposrednio z metalicznoscia. Dlatego w odnie-
sieniu do gwiazd z efektem Blazki uzywac¢ bede kalibracji dwuparametrowej. Do réznic
pomiedzy dwoma kalibracjami powrdce jeszcze przy omawianiu gwiazd z LMC.

Niezaleznie jednak od zastosowanej formuty kalibracyjnej, otrzymany rezultat nie po-
twierdza hipotezy Moskalika i Porettiego (2003). Gwiazdy z efektem Btazki wcale nie
preferuja wiekszych wartosci metalicznosci jakby to wynikato z wiekszej czestosci ich
wystepowania w bardziej metalicznym Zgrubieniu Centralnym Galaktyki.

Zaleznosci okresu cyklu Blazki, Pg oraz amplitud dodatkowych czestosci od metalicz-
nosci omowie dalej, przy analizie gwiazd z LMC, z katalogu OGLE-II, w ktorym ilosé
gwiazd wykazujacych efekt Blazki jest ponad dwadziescia razy wieksza.
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Rysunek 9. Poréwnanie metalicznoéci uzyskiwanych z kalibracji dwu- i trzyparametrowej dla gwiazd
RRO-S (lewy panel) i RRO-BL (prawy) ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki. Dla poroéwnania zaznaczone

sa diagonale.

3.4 Metaliczno$é gwiazd RRab Zgrubienia Centralnego Galaktyki
— gwiazdy jednookresowe

Warto takze przyjrzeé sie, gdzie na wykresach typu faza—okres znajduja sie gwiazdy
o roznych metalicznosciach. Poretti (2001) zasugerowal, ze trzy ciagi gwiazd jakie wyod-
rebnil na tych diagramach sa zwiazane z metalicznoscia gwiazd. Na rysunku 10 przedsta-
wiam rekonstrukcje oryginalnego wykresu Porettiego dla zaleznosci ¢31(P) z zaznaczony-
mi trzema ciggami.
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Rysunek 10. Trzy ciagi gwiazd (rézne symbole) wyodrebnione przez Porettiego na wykresach typu
faza—okres. Uzytem oryginalnych danych Porettiego dostepnych za posrednictwem CDS, http://cdsweb.u-
strasbg.fr/cgi-bin/qcat?J/A+A/371/986.

Istotnie, sama posta¢ kalibracji zawierajacych okres, faze ¢3; i ewentualnie ampli-

tude As wskazuje, iz taki zwigzek istnieje. Nie ma on jednak doktadnie takiej postaci,
jaka przewiduje Poretti. Rysunek 11 przedstawia wykresy faz ¢3; i ¢41 w funkcji okresu,
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Rysunek 11. Rozmieszczenie gwiazd o r6znych metalicznosciach na diagramach faza-okres. Lewy panel
— metaliczno$ci uzyskane z kalibracji dwuparametrowej, prawy panel — z kalibracji trzyparametrowe;.
Oznaczenia: (o) [Fe/H] > —0.8; (x) —1.2 < [Fe/H] < —0.8; (v) [Fe/H] < —1.2. Dla kalibracji dwupara-

metrowej 1 wykresu fazy ¢s1 zaznaczona jest linia izometalicznosci, [Fe/H| = —1.

przy czym réznymi symbolami zaznaczylem gwiazdy o réznych metalicznosciach. Me-
talicznosci liczone byty z formuly dwuparametrowej (lewy panel) lub trzyparametrowej
(prawy). Na wykresach sa tylko gwiazdy jednookresowe, RRO-S. Jesli stosujemy kalibra-
cje dwuparametrowa, zawierajaca okres i faze ¢3; (lewy panel), to na wykresie ¢31(P)
gwiazdy o réwnych metalicznosciach uktadaja sie wzdtuz linii prostych, gwiazdy o duzych
metalicznosciach w lewej, gornej, zas te o malych metalicznosciach w prawej, dolnej czesci
wykresu. Wlasno$¢ ta przenosi sie i na wyzsze fazy, co dla ¢4 roéwniez przedstawia Ry-
sunek 11. Glowny ciag jest tworzony przez gwiazdy o [Fe/H] &~ —1. Stosowanie kalibracji
trzyparametrowej, zawierajacej dodatkowo amplitude A, (prawy panel) prowadzi jedy-
nie do niewielkiego przemieszania. Stuszne jest wiec stwierdzenie, ze gwiazdy o réznych
metalicznosciach zajmuja na wykresach faza—okres rézne obszary, zas linie izometaliczno-
ci przebiegaja w przyblizeniu rownolegle do gléwnego ciagu gwiazd na tych wykresach.
Trzy odrebne ciagi gwiazd zidentyfikowane przez Porettiego sa jednak bardziej efektem
wizualnym, wynikajacym z niewielkiej licznosci proby.

Rysunek 12 przedstawia diagram amplituda—okres (diagram Baileya) dla gwiazd RRO-
S ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki. Ponownie gwiazdy o réznych metalicznosciach o-
znaczytem réznymi symbolami. Amplitudy liczone byty dwoma sposobami — gérne panele
pokazuja amplitude fourierowska A;, za$ dolne amplitude zmian jasnosci Am, okreslo-
na na podstawie dopasowanej krzywej blasku. Wida¢, ze stosowana metoda okreslania
metalicznosei, pomimo do$é duzego btedu wyznaczanych wartosci [Fe/H], dobrze odtwa-
rza znang zaleznosé, ze przy danej amplitudzie, gwiazdy o nizszych metalicznosciach
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Rysunek 12. Diagramy Baileya (amplituda—okres) dla gwiazd jednookresowych o réznych metalicz-

nosciach. A; — amplituda fourierowska modu radialnego, Am — amplituda zmian jasnosci, okreslona na

podstawie krzywej blasku. Lewy panel — metalicznosci uzyskane z kalibracji dwuparametrowej, prawy

panel — z kalibracji trzyparametrowe;j.

Oznaczenia: (o) [Fe/H] > —0.8; (x) —1.2 < [Fe/H] < —=0.8; (v) [Fe/H] < —1.2.

maja dtuzszy okres. Gléwny ciag tworzony jest przez najbardziej liczna grupe gwiazd
o [Fe/H] ~ —1. Grupy gwiazd o réznych metalicznosciach zachodza na siebie, co wy-
nika miedzy innymi z waskiego zakresu metaliczno$ci gwiazd Zgrubienia Centralnego
Galaktyki i dos¢ duzego btedu metody okreslania metalicznoéci. Do wykreséw Baileya

powrodce jeszcze przy omawianiu gwiazd z LMC.
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4 Gwiazdy RRab w Wielkim Obloku Magellana

Katalog OGLE-II gwiazd RR Lyr w LMC (Soszynski et al. 2003) zawiera miedzy
innymi 5455 gwiazd RRab, a takze liste 843 obiektow wielookresowych. Obserwacje pro-
wadzone byly w 21 polach pokrywajacych centralny, najbogatszy w gwiazdy obszar LMC.
115 gwiazd nalezy do 6 gromad gwiazdowych z LMC. Jest to fotometria bardzo dobre;
jakosci, gtownie w pasmie /-, uzyskana metoda odejmowania obrazéw. Przecictnie, kazda
gwiazda ma 200 — 400 pomiaréw jasnosci w .

4.1 Analiza krzywych blasku

Gwiazdy jednookresowe. Z uwagi na bardzo duzg ilos¢ gwiazd typu RRO-S — 4608,
analiza krzywych blasku musi byé¢ automatyczna. Algorytm jest dosé prosty i przedstawia
sie nastepujaco:

e uzywajac okresu z katalogu OGLE-II znajdowany jest najwyzszy rzad rozwiniecia
N, przy ktorym spetniony jest warunek (5);

e dla znalezionego rzedu, okres jest poprawiany metoda skanu po okresach, z krokiem
107 dnia — metoda ta jest w tym wypadku szybka, bo startowe okresy z katalogu
OGLE okazaly sie bardzo dobre;

e sprawdzane jest czy wyraz o okresie 50000 dni, modelujacy ewentualny trend, po-
prawia jakosé rozwiazania;

e przy kazdym kroku, w ktérym do krzywej blasku dopasowywany jest szereg Fourie-
ra, odrzucane sg punkty odstajace od fitu o ponad 4o.

Do dalszej analizy uzywam tylko gwiazd, ktorych krzywe blasku rozwijaty sie w szereg
Fouriera do rzedu conajmniej 3, gdyz tylko dla tych gwiazd moge okresli¢ metalicznosé.
Tych gwiazd jest 4199. Jedna z nich (OGLE052208.21-692019.8) ma zta fotometrie z
ponad 10 punktami odstajacymi od fitu znacznie powyzej 40, inna zas (OGLE051753.90-
690509.0) ma bardzo nietypows krzywa blasku, o zdecydowanie wiekszych wartosciach
faz fourierowskich w poréwnaniu do reszty gwiazd. Po odrzuceniu tych dwoch obiektéow
mamy 4197 gwiazd typu RRO-S.

Gwiazdy z efektem Blazki. Sytuacja jest tu zdecydowanie inna, niz w przypadku
Zgrubienia Centralnego Galaktyki. Grupa OGLE opublikowata jedynie liste gwiazd, w
ktorych widmach mamy dodatkowe czestosci, wraz z okresem modu fundamentalnego i
okresem odpowiadajacym jednej dodatkowej czestosci — z do$é ograniczona doktadnoscia
1075 dnia (Soszynski et al. 2003). Nie wyrézniono, ktore z gwiazd sa lub ewentualnie
moga by¢ typu BL2; po prostu podano czestosé dodatkowego piku o najwickszej ampli-
tudzie. Nalezy wiec znalez¢ pelne widmo czestosci oraz poprawié okresy. Poszukiwatem
jedynie gwiazd typu BL1 i BL2, konkretnie widm typu (No, Ny, N_, Na), bez multi-
pletéw, nieréwnoodstepnych trypletow i gwiazd wykazujacych zmiane okresu — tego typu
widma stanowia jednak maly procent obserwowanych (Alcock et al. 2003). Procedura
opierata sie nie na znajdowaniu widm bezposrednio, stosujac na przyktad periodogram
Lomba-Scargle’a (jak to zostalo zrobione np. u Mizerskiego (2003)), lecz na dopasowywa-
niu do krzywej blasku wielookresowego szeregu Fouriera o spodziewanych czestosciach i
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poszukiwaniu wyrazow o duzym stosunku amplitudy do jej btedu (warunek(5)). Z uwagi
na ilos¢ gwiazd — 843, procedure w pelni zautomatyzowalem. Parametrami wejsciowymi
sa podane w katalogu OGLE czesto$¢ modu fundamentalnego oraz wigksza lub mniejsza
czestosé dodatkowa. Dla kazdej gwiazdy mamy wiec wlasciwie pewnosé, ze jest ona conaj-
mniej dubletem, i wiemy po ktorej stronie czestosci podstawowej wystepuje ta dodatkowa.
Trzeba jeszcze sprawdzié¢, czy nie mamy do czynienia z trypletem. Szczegdly algorytmu
zawiera Dodatek. Generalnie dopasowywane byty wszystkie czestosci odpowiadajgce sen-
sownym wartosciom (No, Ny, N_, Na). W kazdym kroku odrzucane byty punkty odsta-
jace od fitu o ponad 4o, z pewnymi ograniczeniami, uniemozliwiajacymi dopasowywanie
nieistniejacych naprawde czestosci poprzez odrzucanie duzej ilosci punktow (szczegoly w
Dodatku). Podobnie za kazdym razem sprawdzane bylo, czy wyraz modelujacy ewentu-
alny trend prowadzi do zmniejszenia dyspersji fitu. Zapamietywane byty jedynie te ciagi
(No, Ny, N_, Na), dla ktorych wszystkie amplitudy spelniaty warunek (5) i sposrod
nich ten byl uznawany za najlepiej reprezentujacy widmo czestosci, dla ktoérego odpowia-
dajacy fit mial najmniejsza dyspersje. Dla tak znalezionego ciagu (Ny, Ny, N_, Na)
poprawiane byty okresy. Wartosci przy ktorych dyspersja fitu osiagata minimum szukane
byly metoda sprzezonych kierunkéw (Zangwill, W.I. 1969, algorytm II; kod odpowiedniej
procedury, napisany przez Aleksandra Schwarzenberg-Czernego, zaczerpnatem z biblio-
teki CAMKu). Ostatecznie caly algorytm uruchamialem jeszcze raz, z poprawionymi
czestosciami jako danymi wejSciowymi, aby znalalezé nowy ciag (Ng, N, N_, Na). Do
dalszej analizy wybierane byty tylko gwiazdy, dla ktérych Ny > 3, aby mozliwe byto okre-
Slenie ich metaliczno$ci. Lacznie 737 gwiazd wykazujacych efekt Btazki spelnia powyzsze
kryterium. 58% z nich jest typu BL1, 42% typu BL2. Odpowiednie wartosci dla gwiazd
z katalogu MACHO (Alcock et al. 2003) to 55% (BL1) i 45% (BL2). Wyniki sa wiec
zgodne. Wieksza czestos¢ detekeji gwiazd typu BL2 dla katalogu OGLE-IT wynika z lep-
szej fotometrii, o nizszym poziomie szumu. Ponadto réznica moze wynikaé¢ z rozwazania
przeze mnie tylko gwiazd, dla ktorych Ny > 3.

Efektywnosé algorytmu sprawdzitem uruchamiajac go dla gwiazd wykazujacych efekt
Btazki ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki, dla ktérych znane jest dokladne widmo
czestosei (Moskalik 1 Poretti 2003). Tylko w dwoch przypadkach na trzydziesci algorytm
odnalazl nieprawidtowy ciag (No, Ny, N_, Na). Szczegolowa analize przedstawiam w
Dodatku.

Gwiazdy zblendowane w LMC. Rysunek 13 przedstawia wykres zaleznosci okres—
jasnos¢ widoma, P —my, dla gwiazd z LMC. Jasnosci to wyrazy zerowe dopasowywanych
szeregow Fouriera, niepoprawiane na ekstynkcje. Wyraznie widoczna jest grupa gwiazd
jasniejszych od pozostatych. Grupe ta wyodrebnitem dopasowujac do zaleznosci okres—
jasnos¢ prosta, i uznajac za nietypowo jasne te gwiazdy, ktore leza o ponad 0.5 wielkosci
gwiazdowej powyzej tej prostej (Rysunek 13). Soszyniski et al. (2003) wsrod mozliwych
interpretacji podaja, ze mozemy mie¢ do czynienia z gwiazdami zblendowanymi, lub z
gwiazdami wykazujacymi inny typ zmiennosci, np. & Scuti, czy anomalnymi cefeidami, a
takze z gwiazdami z halo LMC. Wydaje sie, ze obserwowana grupa to w wiekszosci przy-
padkoéw po prostu gwiazdy zblendowane, o czym $wiadczg ich amplitudy fourierowskie.
Blendowanie prowadzi do zmniejszenia amplitud co uwidacznia Rysunek 14, przedstawia-
jacy przyktadowo zaleznos¢ amplitudy A; od okresu.

Wszystkie te gwiazdy wykluczam z dalszej analizy. Oczywiscie sposob oddzielenia
grupy gwiazd jasniejszych sprawia, ze w pojedynczych przypadkach mogty zosta¢ odrzu-
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Rysunek 13. Diagram okres—jasnosé dla gwiazd z LMC (bez rozréznienia RR0O-S i RRO-BL). (») —

gwiazdy o wiekszej jasnosci, lezace 0.5 wielkosci gwiazdowe]j powyzej dopasowanej zaleznosci mg(P).
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Rysunek 14. Zaleznosc amplitudy A; od okresu dla gwiazd z LMC (bez rozr6znienia RR0O-S i RR0-BL).

(a) — gwiazdy potencjalnie zblendowane, o wiekszej jasnosci.

cone gwiazdy niezblendowane, jak i odwrotnie, w ostatecznej probce znalazly sie przy-
padki gwiazd zblendowanych.

Ostatecznie do dalszej analizy pozostaje: 3990 gwiazd typu RRO-S i 702 gwiazdy
typu RRO-BL. Gwiazdy wykazujace efekt Blazki stanowig wiec okoto 15% rozwazanej
proby. W przypadku Zgrubienia Centralnego Galaktyki stanowily 28% gwiazd RRab
(~ 2 razy wiekszy odsetek niz w LMC), lecz byto ich okoto 20 razy mniej. Rozmieszczenie
gwiazd wykazujacych efekt Btazki pokazuje Rysunek 15. Zgodnie z oczekiwaniem jest ich
najwiecej w najgestszych rejonach LMC.

4.2 Krzywe blasku gwiazd RRab w LMC

Wykres amplitudy fourierowskiej modu radialnego A;, w funkcji okresu pulsacji,
przedstawia Rysunek 16, natomiast wykresy zaleznosci faz ¢9; — ¢5 oraz pozostatych
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Rysunek 15. Rozmieszczenie gwiazd wykazujacych efekt Blazki (o) oraz jednookresowych () w LMC.

amplitud As — A5 od okresu przedstawia Rysunek 17. Dla przejrzystosci na Rysunkach
tych zaznaczylem jedynie co trzecig gwiazde!. Podobnie jak w Zgrubieniu Centralnym
Galaktyki okresy pulsacji mieszcza sie w przedziale 0.3 — 0.9 dnia, przy czym okresy pul-
sacji gwiazd z efektem Btazki sg generalnie mniejsze niz 0.7 dnia. Jedynie siedem gwiazd
ma okresy dluzsze. Histogram okresow obu grup gwiazd przedstawia Rysunek 18. Na
Rysunku podatem czestoséci wystepowania gwiazd wykazujacych efekt Blazki wraz z ble-
dami, obliczonymi zgodnie z formula z pracy Alcocka et al. (2003). Skrajne biny zostaly
potaczone w pary, aby iloéé¢ gwiazd RRO-BL byta znaczaca. Wida¢, ze do okresu 0.6 dnia
gwiazdy z efektem Blazki stanowig okoto 17% wszystkich, zas powyzej 0.6 dnia widaé
wyrazny spadek czestosci wystepowania tych gwiazd. Efekt nie jest tak bardzo widoczny
w Zgrubieniu Centralnym Galaktyki. Tu, z uwagi na mala liczebnosé proby wyodrebni-
tem jedynie dwa biny uzyskujac nastepujace czestosci wystepowania gwiazd z efektem
Btazki: 31+5% dla P < 0.6 dnia i 194+7% dla P > 0.6 dnia. Wida¢ wiec spadek czesto-
sci wystepowania gwiazd RRO-BL powyzej okresu 0.6 dnia, lecz z uwagi na duze btedy
okreslonych czestosci nie jest to efekt bardzo znaczacy. W przypadku LMC zas, widaé¢
wyrazny deficyt gwiazd RRO-BL powyzej okresu okoto 0.6 dnia.

Na wykresach typu faza—okres (Rysunek 17) nie wida¢ wyraznego rozréznienia pomie-
dzy gwiazdami jednookresowymi i gwiazdami z efektem Blazki. Jednakze srednie wartosci
faz gwiazd z efektem Blazki sa nieco mniejsze, co wynika z Tabeli 4. Srednie liczylem
w trzech binach, analogicznie jak w przypadku Zgrubienia Centralnego Galaktyki (Ta-
bela 3). Najstabiej roznica ta jest zarysowana dla fazy ¢91, zas$ dla faz wyzszego rzedu,
gwiazdy z efektem Blazki maja nieco nizsze s$rednie wartosci faz (za wyjatkiem binu
P < 0.5 dnia i fazy ¢5 gdzie srednie fazy sa sobie réwne). Na wykresach amplituda—

ltzn. najpierw gwiazdy posortowalem w kolejnosci rosngcych okreséw, a nastepnie wyrysowalem co
trzecia gwiazde.
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Rysunek 16. Zalezno$¢ amplitudy fourierowskiej A; od okresu P, dla gwiazd jednookresowych (-) i

gwiazd wykazujacych efekt Blazki (o) z LMC. Dla przejrzystosci na wykresie zaznaczona jest 1/3 gwiazd.

P<o0.5 P € (0.5,0.6) P >0.6

RR0O-S RRO-BL | RRO-S RRO-BL | RRO-S RRO-BL
Ap | 023720 0.227(3) | 0.196(1)  0.190(2) | 0.153(1)  0.147(4)
Ay | 0.114(1)  0.097(2) | 0.0941)  0.081(1) | 0.071(1) 0.064(2)
As | 0.081(1) 0.056(2) | 0.0670(4) 0.051(1) | 0.045(1)  0.040(1)
As | 0.056(1)  0.037(1) | 0.0452(3) 0.034(1) | 0.0314(4) 0.028(1)
As | 0.0410(4) 0.031(2) | 0.0323(2) 0.027(1) | 0.0232(4) 0.021(1)
$or | 2.541(6)  2.55(1) | 2.698(3) 2.689(7) | 2.975(5)  2.93(1)
b3 | 5.27(1)  5.18(3) | 5.613(7)  5.50(1) | 6.15(1)  6.05(3)
$a1 1.76(1) 1.66(5) 2.25(1) 2.09(3) 2.98(2) 2.74(6)
¢s51 | 4.50(2) 4.50(6) 5.13(1) 4.99(4) 5.82(3) 5.61(9)

Tabela 4. Srednie wartosci amplitud i faz fourierowskich w trzech zakresach okresow dla gwiazd je-
dnookresowych (RRO-S) i wykazujacych efekt Blazki (RRO-BL) z LMC. W nawiasach podalem blad

ostatniej cyfry znaczacej wartosci srednie;j.
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Rysunek 17. Zaleznosé faz i amplitud fourierowskich od okresu, dla gwiazd jednookresowych (-) i gwiazd

wykazujacych efekt Blazki (o) z LMC. Dla przejrzystosci na wykresie zaznaczona jest 1/3 gwiazd.
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Rysunek 18. Histogram wartosci okreséw gwiazd RRO-S (linia ciagla) i RRO-BL (linia przerywana)
z LMC. Szerokos¢ binow wynosi 0.1 dnia. Przy binach podalem czesto$¢ wystepowania gwiazd wyka-
zujacych efekt Blazki wraz z bledem. Skrajne biny polaczylem w pary, aby ilos¢ gwiazd RRO-BL byta

znaczaca.

okres, podobnie jak w Zgrubieniu Centralnym Galaktyki, widzimy wyraznie, ze gwiazdy
z efektem Btazki preferuja nizsze warto$ci amplitud przy danych okresach, czego dowo-
dza tez Srednie warto$ci amplitud dane w Tabeli 4. Najstabiej efekt jest widoczny dla
amplitudy A;, zas dla wyzszych amplitud zaznacza sie silniej.

Nizsze warto$ci amplitud gwiazd RRO-BL sa takze widoczne na wykresach amplitud
Ay — Ay, w funkeji amplitudy fourierowskiej modu radialnego A; — Rysunek 19. Tu takze
dla przejrzystodci wyrysowatem jedynie co trzecia gwiazde?.

Mniejsze érednie wartosci amplitud i faz gwiazd wykazujacych efekt Blazki, zaobser-
wowane byly tez dla gwiazd RR Lyr z LMC z katalogu MACHO (Alcock et al. 2003).

4.3 Metalicznosé gwiazd RRab w LMC — gwiazdy jednookresowe

Histogramy metalicznosci gwiazd z LMC, uzyskane przy pomocy kalibracji dwu- i
trzyparametrowej przedstawia Rysunek 20. Na histogramach podatem $rednie wartosci
metalicznosci i dyspersje metalicznosci w probee. Dla gwiazd wykazujacych efekt Btazki,
zgodnie z rozumowaniem z rozdzialu 3.3, bardziej wiarygodny jest histogram metalicz-
nosci uzyskany z kalibracji dwuparametrowe;.

Niespodziewany efekt jest widoczny dla histogramoéw metalicznosci gwiazd RRO-S. W
przypadku Zgrubienia Centralnego Galaktyki, histogramy uzyskane z obu kalibracji byty
podobne (Rysunek 8), tu za$ widaé¢ istotne roznice. Rozktad metalicznosei uzyskany z
kalibracji dwuparametrowej jest wezszy i bardziej asymetryczny, niz rozktad uzyskany z
kalibracji trzyparametrowej. Ponadto réznia sie nie tylko ksztalty rozktadow, ale i ich
wartosci érednie. Srednia metalicznosé uzyskana z kalibracji trzyparametrowej jest o 0.18
nizsza. Efekt bardzo dobrze ilustruje Rysunek 21, poréwnujacy metalicznosci uzyskane

2tzn. najpierw gwiazdy posortowatem w kolejnosci rosnacych amplitud A;, a nastepnie wyrysowalem
co trzecig gwiazde.
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Rysunek 19. Zaleznos¢ amplitud As — A5, od amplitudy fourierowskiej modu radialnego A;, dla gwiazd
RRO-S (-) i RRO-BL (o) z LMC. Dla przejrzystosci na wykresie zaznaczona jest 1/3 gwiazd.

z obu kalibracji dla indywidualnych gwiazd. Punkty nie ukladaja sie wzdtuz diagonali,
tak jak to byto w przypadku Zgrubienia Centralnego Galaktyki (Rysunek 9). Kalibra-
cja trzyparametrowa prowadzi do systematycznie mniejszych wartosci metalicznosci niz
kalibracja dwuparametrowa, przy czym roznica jest tym wicksza im mniejsza jest meta-
licznosé.

Nalezy odpowiedzie¢ na pytania: skad bierze si¢ obserwowana réznica oraz ktora z
kalibracji daje prawidtowe wartosci metalicznosci gwiazd RR0O-S z LMC. W odpowiedzi
na drugie pytanie pomocne sa bezpos$rednie pomiary metalicznosci 101 gwiazd RR Lyr
z LMC opublikowane ostatnio przez Clementini et al. (2003). Srednia metalicznogé tych
gwiazd wynosi —1.48 + 0.03 w skali metalicznosci Harrisa (1996). Indywidualne meta-
licznosci opublikowane zostaty bardzo niedawno w pracy Grattona et al. (2004). Autorzy
poréwnuja uzyskane spektroskopowe metalicznosci, z metalicznosciami uzyskanymi na
podstawie krzywej blasku w filtrze V' dla 19 gwiazd RRab (kalibracja Jurcsik i Kovacsa
(1996); réwnanie (3)). Srednia réznica pomiedzy metalicznogciami okreslonymi na pod-
stawie krzywej blasku, a metaliczno$ciami spektroskopowymi wynosi 0.28 £ 0.05. W roz-
wazanym zakresie metalicznosci ([Fe/H] > —1.8), metalicznosci uzyskiwane na podstawie
krzywych blasku w filtrze V' sa przecietnie o 0.0540.03 wieksze, niz metalicznosci oparte
na pomiarach HDS (poréwnaj rozdziat 2.2). Biorac pod uwage te dwa efekty mozna wy-
wnioskowaé, ze spektroskopowa skala HDS jest bogatsza w metale o 0.23 £ 0.06 niz skala
Harrisa. Zatem w skali HDS, stosowanej réwniez przeze mnie, srednia metalicznosé¢ 101
gwiazd RR Lyr wyznaczona przez Grattona et al. wynosi —1.25 £ 0.03. Jest to wynik
zgodny ze Srednig wartoscia metalicznosci uzyskang z kalibracji dwuparametrowej, rowna
—1.214 + 0.004.
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Rysunek 20. Histogramy metalicznosci otrzymane z kalibracji dwuparametrowej (lewy panel) i trzy-
parametrowej (prawy) dla gwiazd jednookresowych (RRO-S) i wykazujacych efekt Blazki (RRO-BL) z
LMC. Szerokosé¢ binéw wynosi 0.15. Przy kazdym histogramie podalem wartos¢ srednia, ([Fe/H]) oraz

dyspersje metalicznosci w probce, o.

Roéznica w wynikach uzyskanych z kalibracji dwu- i trzyparametrowej jest skutkiem
dwoch powiazanych efektéw. Gwiazdy RR Lyr z LMC majg nieco inne wlasnosci pulsa-
cyjne niz gwiazdy z Galaktyki, co wida¢ na przyktad na wykresie amplitudy A, w funkcji
amplitudy fourierowskiej modu fundamentalnego A;. Wtasnosci pulsacyjne gwiazd RRO-S
z probki kalibracyjnej, gwiazd ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki i z LMC, poréwnane
sa na Rysunku 22, przedstawiajacym zalezno$¢ A, (A;). Dla przejrzystosci grupy gwiazd
poréwnywane sa parami: gwiazdy probki kalibracyjnej z gwiazdami ze Zgrubienia Central-
nego Galaktyki oraz gwiazdy ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki z gwiazdami z LMC.
Widaé¢ wyraznie, ze gwiazdy ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki uktadaja sie wzdtuz
ciagu wyznaczonego przez gwiazdy probki kalibracyjnej. Natomiast poréwnujac gwiazdy
ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki i z LMC widzimy pewng réznice — ciagi wyznaczone
przez gwiazdy z tych dwoch systemoéw nie pokrywaja sie. Nie sg tez przesuniete wzgledem
siebie, ale maja rézne nachylenia. Efekt jest niewielki. Najsilniej jest widoczny dla am-
plitudy A,, réznice sa mniej wyrazne dla pozostalych amplitud. W rezultacie kalibracja
metody wyznaczania metaliczno$ci Kovacsa nie jest uniwersalna, lecz nieznacznie zalezy
od systemu gwiazdowego jaki rozwazamy.

Podsumowujac, gwiazdy RR Lyr Galaktyki, zar6wno ze Zgrubienia Centralnego, jak
i gwiazdy pola, majg takie same wlasnosci pulsacyjne. Dla gwiazd z LMC obserwujemy
nieco inna postac zaleznosci amplitudy As od A;. Dlatego w odniesieniu do LMC stosowaé
nalezy kalibracje dwuparametrowa, nie zawierajaca amplitud. Daje ona wyniki zgodne ze
spektroskopowo wyznaczanymi metalicznosciami.
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Rysunek 21. Poréwnanie metalicznosci uzyskiwanych z kalibracji dwu- i trzyparametrowej dla gwiazd

RRO-S z LMC. Dla poréwnania zaznaczona jest diagonala.

Metoda Kovécsa dotychczas uwazana byta za uniwersalna. Stosujac ja nie dostrzezono
analogicznego problemu. Jest to zrozumiate. Oryginalnie metoda skalibrowana byta dla
filtru V. Uzyskana formuta na metaliczno$é (rownanie (3)) nie zawiera amplitud i wydaje
sie, ze sg one nieistotne przy okreslaniu metalicznosci na podstawie krzywej blasku w
filtrze V' (Jurcsik i Kovacs 1996). Kalibracja metody w filtrze I pokazuje, ze amplitudy,
w szczegolnosei te niskie Ay 1 Ay, sa istotne gdy okreslamy metaliczno$é na podstawie
krzywej blasku w I. Rowniez w LMC lepsza (dokladniejsza) bytaby formula trzyparame-
trowa, ale metode nalezatoby wykalibrowaé¢ na gwiazdach z LMC o znanej metalicznosci.
Niestety praca Grattona et al. (2004) zawierajaca indywidualne metalicznosci dla 101
gwiazd RR Lyr z LMC, ukazalta sie juz w trakcie spisywania wynikoéw tej pracy.

4.4 Metaliczno$é, a efekt Blazki

Teraz mozna juz, korzystajac z rozktadéw metalicznosci uzyskanych z kalibracji dwu-
parametrowej (lewy panel Rysunku 20), poréwnaé¢ metalicznosci gwiazd RR0O-S i RRO-BL.
Srednie metalicznodci tych grup gwiazd wynosza —1.21440.004 i —1.2740.01 odpowied-
nio. Sa wiec zblizone, przy czym $rednia metalicznosé¢ gwiazd wykazujacych efekt Blazki
jest nieco mniejsza. Jest to efekt znaczacy. Konsekwencja sa srednio mniejsze wartosci
faz ¢31 dla gwiazd wykazujacych efekt Blazki (Tabela 4). Rozktad metalicznosci gwiazd
RRO-S jest wyraznie niesymetryczny, z ogonem tworzonym przez gwiazdy o duzej meta-
licznodci. Rozktad metalicznosci dla gwiazd RRO-BL jest zas w przyblizeniu symetryczny.
Poniewaz kalibracja dwuparametrowa zawiera okres i faze ¢31, ksztalty rozktadéw mozna
wyjasni¢ w oparciu o wykres zaleznosci ¢31(P). Na wykresie tym linie izometalicznosci
sa liniami prostymi. Rysunek 23 przedstawia zaleznosé¢ ¢s3;(P) dla gwiazd RRO-S (lewy
panel) i RRO-BL (prawy). Na wykresie dla gwiazd RRO-S mozemy wyrdéznié¢ trzy ob-
szary. Najwiecej gwiazd uklada sie wzdtuz centralnie przebiegajacego ciagu. Zaczyna sie
on od okresu P ~ 0.45 dnia i ciagnie wzdluz linii prostej do okreséw okoto 0.6 dnia, a
nastepnie wygina sie ku gorze i zanika w okolicy P ~ 0.65 dnia. W przyblizeniu wzdtuz
gltownego ciagu przebiega linia izometalicznosci odpowiadajaca $redniej wartosci meta-
licznosci wszystkich gwiazd RRO-S z LMC. Konkretnie jest ona nieco przesunieta w gore,
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Rysunek 22. Poréwnanie zaleznosci amplitudy A, od amplitudy fourierowskiej modu fundamentalnego
A; dla roznych grup gwiazd. Gérny panel: gwiazdy z probki kalibracyjnej (x) i gwiazdy ze Zgrubienia
Centralnego Galaktyki (o); dolny panel: gwiazdy ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki i z LMC (.).
W przypadku gwiazd z LMC dla przejrzystosci zaznaczona jest 1/3 gwiazd.

w strone gwiazd bardziej metalicznych, ktore tworza szeroki pas w gore i na lewo od
gtownego ciggu. Pas ten zaczyna si¢ juz od najmniejszych okreséw pulsacji, P ~ 0.35
dnia i ciggnie az do charakterystycznego wygiecia gtéwnego ciagu. To ta grupa gwiazd,
wraz z gwiazdami wygietej koricowki ciagu gléwnego, odpowiada za asymetrie rozktadu
metalicznosci gwiazd RRO-S, za ogon gwiazd bogatych w metale. Trzecia grupa gwiazd
rozcigga sie na prawo od wygiecia gtéwnego ciagu. Tworza ja gwiazdy o metalicznosciach
zblizonych do sredniej lub mniejszych.

W przypadku gwiazd wykazujacych efekt Blazki (prawy panel Rysunku 23) widoczne
sa analogiczne obszary. Grupa gwiazd bogatych w metale jest stosunkowo uboga. Gtoéwny
clag jest szerszy, rozciaga sie bardziej w strone niskich faz ¢3;, a wiec w strone mniej-
szych metalicznosci. Duzo stabiej zaznaczona jest trzecia grupa gwiazd rozciagajaca si¢ za
rowniez mniej widocznym zagieciem gltownego ciggu. Tworzy ja tylko kilka gwiazd. Jest
to zwiazane z deficytem gwiazd o dtugich okresach wykazujacych efekt Blazki. Wieksza
ilo§¢ gwiazd o mniejszych metalicznosciach oraz stabo zaznaczone, bardziej metaliczne
zagiecie ciggu gtownego powoduja, ze znika asymetria rozktadu metalicznosci widoczna
dla gwiazd RRO-S.

Jako podsumowanie powyzszych rozwazan, na Rysunkach 24-25 ponownie przedsta-
wilem wykres zaleznosci ¢s1(P), ale gwiazdy o réznych metalicznosciach oznaczytem roz-
nymi symbolami, analogicznie jak w przypadku Zgrubienia Centralnego Galaktyki (Ry-
sunek 11). Podziatu na grupy o réznych metalicznosciach dokonatem tak, aby srodkowa
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Rysunek 23. Wykresy zaleznosci fazy ¢31 od okresu, P, dla gwiazd RRO-S (lewy panel) i RRO-BL
(prawy). Zaznaczone sa linie izometalicznosci odpowiadajace Sredniej metalicznodci gwiazd RRO-S, row-
nej —1.21.

grupa wycentrowana byla na sredniej metaliczno$ci gwiazd RRO-S i obejmowata wiek-
szo$¢ gwiazd glownego ciggu. Pozostate dwie grupy odpowiadaja skrzydtom rozktadow
metalicznosci. Wida¢ wyraznie, ze dla gwiazd RRO-S (Rysunek 24) grupa bogata w me-
tale jest szeroka i obejmuje zagicta koncowke gtoéwnego ciagu, zas dla gwiazd RR0O-BL
(Rysunek 25) grupa ta jest stabo zaznaczona, bardziej rozbudowana jest tu grupa uboga
w metale.

Warto tez przyjrzeé¢ sie gdzie na diagramie Baileya znajduja sie¢ rozwazane grupy
gwiazd o roznych metalicznosciach. Ich rozmieszczenie przedstawiaja Rysunki 26-27. Dla
przejrzystosci symbole odpowiadajace najliczniejszej grupie gwiazd sg mniejsze. Ponow-
nie wida¢, ze metoda dobrze réznicuje metalicznosci poszczegdlnych gwiazd prowadzac
do znanej zaleznosci, ze przy danej amplitudzie gwiazdy o mniejszych metalicznosciach
maja dtuzsze okresy. Wida¢ ja zaréwno dla gwiazd RRO-S (Rysunek 26), jak i dla gwiazd
RRO-BL (Rysunek 27). Bardzo ciekawy jest wykres dla gwiazd RR0-S, a konkretnie po-
tozenie grupy gwiazd o duzych metalicznosciach. Zajmuja one zasadniczo skrajnie lewy
obszar wykresu, ale spora czes¢ gwiazd naklada sie na ciag tworzony przez gwiazdy ze
srodkowej grupy, konkretnie na obszar o niskich amplitudach. Sa to te same gwiazdy,
ktore tworza charakterystyczne wygiecie na wykresie ¢31(P). Caly gltowny, wygiety ciag
gwiazd z wykresu ¢3;(P) tworzy na wykresie Baileya ciag jednolity, z gwiazdami o duzych
metalicznosciach w rejonie niskich amplitud.

Z rozmieszczenia opisanych grup gwiazd na wykresie ¢z (P) wynika rowniez istnienie
zaleznosci metalicznosé—okres. Wsrod gwiazd krotkookresowych przewazaja wyzsze me-
talicznosci, zas wsrod gwiazd dhugookresowych nizsze. Odpowiednie wykresy przedstawia
Rysunek 28. Opisane zaleznosci sa dobrze widoczne dla gwiazd RRO-S, gdzie wszyst-
kie trzy grupy gwiazd sa wyrazne i liczne, i przebiegaja analogicznie jak w przypadku
zaleznosci ¢31(P). W przypadku gwiazd RRO-BL wlasciwie nie ma wyraznie widocznej
korelacji pomiedzy okresem a metalicznoscia.

Analogiczne grupy i zaleznosci mozna dostrzec dla gwiazd ze Zgrubienia Centralnego
Galaktyki, cho¢ z uwagi na malg liczbe obiektéw sa mniej zaznaczone. Rysunek 29 poka-
zuje zaleznosé ¢31(P) dla gwiazd RRO-S ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki i z LMC.
Glowny ciag gwiazd ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki jest przesuniety w strone wyz-
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Rysunek 24. Rozmieszczenie gwiazd RRO-S o réznych metalicznodciach na diagramie ¢s1(P). Ozna-
czenia: (o) [Fe/H] > —1.01; (x) —1.41 < [Fe/H] < —1.01; (v) [Fe/H] < —1.41. Zaznaczone sa linie
izometalicznosci rozdzielajace grupy, [Fe/H] = —1.41, —1.01. Dla przejrzystosci wyrysowana jest 1/3

gwiazd.
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Rysunek 25. Rozmieszczenie gwiazd RRO-BL o réznych metaliczno$ciach na diagramie ¢31 (P). Ozna-
czenia: (o) [Fe/H] > —1.01; (x) —1.41 < [Fe/H] < —1.01; (v) [Fe/H] < —1.41. Zaznaczone sa linie
izometalicznosci rozdzielajace grupy, [Fe/H] = —1.41, —1.01.
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Rysunek 26. Rozmieszczenie gwiazd RRO-S o réznych metaliczno$ciach na diagramie A; (P). Oznacze-

nia: (o) [Fe/H] > —1.01; (-) —1.41 < [Fe/H] < —1.01; (v) [Fe/H] < —1.41. Dla przejrzystosci wyrysowana
jest 1/3 gwiazd, za$ symbole odpowiadajace najliczniejszej, sSrodkowej grupie zostaly zmniejszone.
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Rysunek 27. Rozmieszczenie gwiazd RRO-BL o réznych metalicznosciach na diagramie A;(P). Ozna-

czenia: (o) [Fe/H] > —1.01; () —1.41 < [Fe/H] < —1.01; (v) [Fe/H] < —1.41. Symbole odpowiadajace
najliczniejszej, Srodkowej grupie zostaly zmniejszone.
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szych faz, co jest konsekwencja wickszej metalicznosci gwiazd z Galaktyki. Ponadto za-
czyna sie on dla nieco krétszych okresow niz cigg gtowny gwiazd z LMC. Widoczne sg tez
dwie pozostate grupy liczace po kilka gwiazd. Wykres zaleznosci metalicznosé—okres dla
gwiazd ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki przedstawia Rysunek 30. Podobnie jak to
miato miejsce w LMC, gwiazdy RR0-S o najwiekszych metalicznosciach maja najkrotsze
okresy, za$ gwiazdy o malych metalicznosciach maja okresy dtuzsze. Efektu w zasadzie
nie wida¢ dla gwiazd RRO-BL, cho¢ tu moze to by¢ wynikiem matej statystyki.
Rozktady metalicznosci gwiazd RRO-S i RRO-BL, réznia sie nieznacznie wartoscia
srednig (gwiazdy RRO-BL maja mniejsza) i ksztaltem (rozklad dla gwiazdy RRO-S ma
ogon bogaty w metale). Sugeruje to wieksza czesto$¢ wystepowania gwiazd wykazuja-
cych efekt Blazki dla mniejszych metalicznosci. Aby to sprawdzi¢ podzielitem wszystkie
gwiazdy na trzy grupy o réznych metalicznosciach i w kazdej grupie policzytem czestosé
wystepowania gwiazd z efektem Btlazki. Rezultaty zawarte sa w Tabelach 5A-C. Aby

A. ROWNOLICZNE GRUPY RRO-BL: B. ROWNOLICZNE GRUPY RRO-S:
[Fe/H] NBL NS % [Fe/H] NBL NS %
< -1.37 228 958 | 19.2+1.1% < -1.32 299 | 1320 | 18.5 £ 1.0%
(—1.37, —1.18) | 246 | 1535 | 13.8 £0.8% (—1.32, —1.15) | 207 | 1378 | 13.1+0.8%
> —1.18 228 | 1497 | 13.2+0.8% > —1.15 196 | 1292 | 13.24+0.9%
C. GRUPA CENTRALNA I SKRZYDLA:
[FG/H] NBL NS %
< —141 182 680 | 21.14+1.4%
(—1.41, —1.01) | 434 | 2644 | 14.1 £ 0.6%
> —1.01 86 646 | 11.7+1.2%

Tabela 5. Czestosé¢ wystepowania gwiazd RRO-BL (czwarte kolumny) w grupach o réznej metalicznosci
[Fe/H| (pierwsze kolumny). W drugich i trzecich kolumnach zawarte sg ilogci gwiazd RRO-BL (Npr) i
RRO-S (Ng) odpowiednio. Tabele A, B i C odpowiadaja roznym sposobom podzialu na grupy, opisanym

w ich nagtéwkach i w tekscie.

sprawdzié, ze efekt nie zalezy od sposobu dokonania podziatu na grupy, podzial ten wy-
konatem na trzy sposoby:

— tak aby grupy zawieraly w przyblizeniu jednakowa ilos¢ gwiazd RRO-BL (Tabela 5A),
— tak aby grupy zawieraly w przyblizeniu jednakows ilos¢ gwiazd RRO-S (Tabela 5B),

— tak aby srodkowa grupa byla wycentrowana na $redniej metalicznosci gwiazd RR0-S
i obejmowalta wiekszos¢ gwiazd, zas pozostate dwie grupy odpowiadaty skrzydtom
rozktadu (Tabela 5C). Podzial taki zastosowatem juz przy sporzadzaniu Rysunkow
24-27, przedstawiajacych zaleznosci ¢31(P) i A;(P) dla gwiazd o réznych metalicz-
nosciach.

Wyraznie widaé, ze niezaleznie od sposobu dokonania podziatu na grupy o réznych meta-
licznosciach, zawsze najwieksza czestos¢ wystepowania gwiazd z efektem Blazki, wyste-
puje w grupie najmniej metalicznej (metalicznosci mniejsze od okoto —1.4). W pozosta-
tych dwoch grupach bogatszych w metale ([Fe/H] > —1.4), gwiazdy RRO-BL wystepuja
wlasciwie z taka sama czestoscia.
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Rysunek 29. Poréwnanie zaleznosci fazy ¢31 od okresu pulsacji, P, dla gwiazd RRO-S ze Zgrubienia
Centralnego Galaktyki (o) i z LMC (). W przypadku LMC, dla przejrzystosci zazanczona jest 1/3

gwiazd.
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Rysunek 30. Wykres zaleznosci okres—metalicznosé, dla gwiazd RRO-S (lewy panel) i RRO-BL (prawy)
ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki.
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Podobnego efektu nie wida¢ w Zgrubieniu Centralnym Galaktyki. Z uwagi na mata
ilos¢ gwiazd (90 RRO-S i 35 RRO-BL) podzielitem je tylko na dwie grupy, o metalicz-
nosciach mniejszych i wiekszych od $redniej metalicznosci gwiazd RRO-S ze Zgrubienia
Centralnego Galaktyki, wynoszacej —1.03 (kalibracja dwuparametrowa). Uzyskane cze-
stosci wystepowania gwiazd z efektem Blazki to: 26 +6% w grupie o matych metalicznos-
ciach 1 30 £ 6% w grupie o duzych metalicznosciach. Nie wida¢ wiec zaleznosci pomiedzy
czestoscig wystepowania efektu Btlazki, a metalicznoscig. Biorac pod uwage zakres me-
talicznosci gwiazd Zgrubienia Centralnego Galaktyki, ~ (—1.4, —0.8), jest to zgodne z
wynikiem uzyskanym dla LMC, ze dla metalicznos$ci wiekszych od okoto —1.4, czestosé
wystepowania efektu Btlazki jest stata.

Warto tez sprawdzi¢ w jaki sposob parametry opisujace dynamike efektu Btazki, a
wiec na przyktad okres cyklu Btlazki, Pg, czy amplituda najwyzszego z dodatkowych
sktadnikow widma czestosci, Ag, zaleza od metalicznosci.

Rysunek 31 przedstawia histogramy okreséw cyklu Btazki dla gwiazd z LMC i ze
Zgrubienia Centralnego Galaktyki (wstawka). Okresy cyklu Blazki mieszcza sie w zakresie
od kilku do kilkuset dni. Najkrotszy okres wynosi okoto 6 dni, najdtuzszy okoto 820 dni.
Dtuzszych okresow nie ma, ale jest to konsekwencja dtugosci serii obserwacyjnej programu
OGLE-II (3 sezony), a nie jakies fizyczne ograniczenie. Najwiecej gwiazd (zdecydowanie
ponad 50%) ma okresy w zakresie do 100 dni, gwiazd o dtuzszych okresach jest znacznie
mniej.

Na Rysunku 32 przedstawitem zaleznosé okresu cyklu Btazki od metalicznosci dla
gwiazd z LMC i ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki. Nie wida¢ zadnej wyraznej kore-
lacji. Wydaje sie jedynie, ze z najwyzszymi metaliczno$ciami zwiazane sa krotkie okresy
cyklu Btazki, ale ta obserwacja moze by¢ wynikiem matej ilosci gwiazd o duzych meta-
licznosciach. Podobnie na Rysunku 33 pokazujacym zaleznosé¢ amplitudy najwyzszego z
dodatkowych pikow obecnych w widmie czestosci, Ag, od metalicznosci, nie widaé za-
dnych wyraznych korelacji.
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Rysunek 31. Histogramy okresow cyklu Blazki dla gwiazd z LMC i ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki

(wstawka).
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Rysunek 32. Zalezno$é okresu cyklu Btazki od metalicznosci dla gwiazd z LMC i ze Zgrubienia Cen-

tralnego Galaktyki.
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Rysunek 33. Zaleznos$é¢ amplitudy najwyzszego z dodatkowych pikoéw obecnych w widmie czestosci od

metalicznosci dla gwiazd z LMC i ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki.
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5 Podsumowanie
Ponizej przedstawiam w punktach najwazniejsze wyniki mojej pracy.

e W celu okreslania metalicznosci gwiazd RRab skalibrowalem metode wyznaczania
metalicznosci na podstawie ksztaltu krzywej blasku w filtrze I. W tym pasmie do-
stepna jest fotometria grupy OGLE dla tysiecy gwiazd RR Lyr ze Zgrubienia Cen-
tralnego Galaktyki i LMC. Najlepsza formuta dwuparametrowa zawiera, podobnie
jak w przypadku oryginalnej kalibracji metody w filtrze V', okres i faze ¢3;. Okazuje
sie tez, ze lepsze sg formutly trzyparametrowe, zawierajace amplitudy. Najlepsza z
nich zawiera dodatkowo amplitude As.

e W przypadku Zgrubienia Centralnego Galaktyki, obie formuty pozwalajace wyzna-
cza¢ metalicznodci, dwu- i trzyparametrowa, daja zgodne wyniki w odniesieniu do
gwiazd jednookresowych. W przypadku LMC metoda trzyparametrowa daje sys-
tematycznie mniejsze wartosci metalicznosci niz metoda dwuparametrowa. Jest to
konsekwencja nieco innych wtasnosci pulsacyjnych gwiazd z Galaktyki (na kto-
rych kalibrowana byta metoda wyznaczania metalicznosci) i z LMC. Réznica mie-
dzy tymi uktadami gwiazdowymi najbardziej jest widoczna w przebiegu zaleznosci
Ay(Aq). Dlatego tez w odniesieniu do LMC nalezy stosowaé tylko formute dwupara-
metrows, nie zawierajaca amplitud. Srednia metalicznosé uzyskana na jej podstawie
jest zgodna z wartoscia wyznaczona spektroskopowo.

e Jedynie formuta dwuparametrowa, nie zawierajaca amplitud, moze by¢ uzywana do
wyznaczania metalicznosci gwiazd wykazujacych efekt Btazki. Jest to konsekwencja
faktu, ze efekt Blazki, zmienia wtasnosci modu radialnego pulsacji, w szczegolnosci
amplitudy fourierowskie. Zaréwno w Zgrubieniu Centralnym Galaktyki, jak i w
LMC, érednie wartosci amplitud fourierowskich gwiazd wykazujacych efekt Blazki
sa mniejsze, niz gwiazd jednookresowych. Inna jest tez postac¢ zaleznosci As(Ay).

e Srednia metalicznosé gwiazd RRO-S ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki wynosi
—1.03 £ 0.03 (kalibracja dwuparametrowa) i jest wyzsza niz Srednia metalicznosé
gwiazd z LMC (—1.214+0.004). W LMC gwiazdy wykazujace efekt Btazki preferuja
mniejsze wartosci metalicznosci. Zatem wieksza czesto$é wystepowania gwiazd z
efektem Btazki w Zgrubieniu Centralnym Galaktyki nie moze by¢ spowodowana
roznicg metalicznosci tych dwoch systemow, jak zaproponowali Moskalik i Poretti
(2003).

e Okres cyklu Btazki, jak i amplituda najwyzszego z dodatkowych pikéw obecnych w
widmie czestosci nie wykazuja korelacji z metalicznoscig.

Gwiazdy wykazujace efekt Blazki sa niewatpliwie bardzo ciekawym obiektem badan.
W dalszym ciagu nie potrafimy wyjasni¢ natury tego zjawiska. Pomocna bedzie z pewno-
Scig analiza gwiazd RR Lyr z innych systeméw gwiazdowych, w szczegolnosci z Matego
Obloku Magellana (niedawno grupa OGLE opublikowata katalog gwiazd RR Lyr z SMC,
Soszynski et al. 2002), a takze liczniejszej grupy gwiazd ze Zgrubienia Centralnego Gala-
ktyki z katalogu OGLE-II. Wyznaczanie doktadnych metalicznosci na drodze obserwacji
spektroskopowych nie jest mozliwe dla tysiecy gwiazd. Metoda Kovécsa stanowi tu wiec
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znaczng pomoc. Nalezy ja jednak kalibrowa¢ na gwiazdach nalezacych do danego systemu
gwiazdowego.

Wyniki tej pracy moga stanowi¢ pomoc w testowaniu réznych modeli efektu Blazki,
w szczegblnosei przewidywanych zaleznosci od metalicznoscei.

Podziekowania. Pragne wyrazi¢ szczegolne podziekowania opiekunowi pracy, panu
dr hab. Pawlowi Moskalikowi, za wskazanie bardzo interesujacego tematu badan oraz za
wiele cennych dyskusji bardzo pomocnych w interpretacji uzyskanych wynikéw. Bardzo
cenne i wnikliwe uwagi nad pierwszymi wersjami tej pracy przyczynily sie do znacznego
udoskonalenia jej ostatecznego ksztaltu. Dziekuje réwniez prof. Januszowi Kaluznemu
oraz dr Beacie Mazur za udostepnienie fotometrii dla gromad w Centauri i NGC 6362.
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6 Dodatek

Algorytm odnajdywania ciagu (Ng, N4+, N_, Na). Zadaniem algorytmu jest
znalezienie ciagu (Ng, N, N_, Na), najlepiej reprezentujacego widmo czestosci oraz
poprawienie wejsciowych okreséw. Poszukiwane sa tylko dublety, BL1 i rownoodstepne
tryplety, BL2 oraz przypadki z Ny > 3, aby mozliwe byto okreslenie metalicznosci. Algo-
rytm napisatem w jezyku programowania Fortran 77. Rézne zalozenia zostaly tak dobrane,
aby algorytm jak najlepiej dziatal dla grupy gwiazd ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki,
dla ktorych ciagi (...) sa znane. Testowanie algorytmu opisatem pod koniec Dodatku.
Ponizej przedstawiam poszczegdlne kroki algorytmu wraz z ich krétkim objasnieniem.

1 Wezytanie wejsciowych okreséw: pO — okres modu fundamentalnego, p1 — okres do-
datkowego piku w widmie o najwiekszej amplitudzie. Policzenie czestosci £0=1/p0
oraz £1=1/p1 i separacji czestosci Df=f1—£0. Separacja czestosci Df jest tu dodat-
nia, gdy dodatkowy pik ma wicksza czestosé lub ujemna w przeciwnym wypadku.

2 Uruchamiana jest gtowna petla programu sprawdzajaca wszystkie sensowne war-
tosci ciagu (...). Ma ona postac:

do 1000 n0=3,7,1
do 1001 np=0,n0+1,1
do 1002 nm=0,n0+1,1
do 1003 nD=0,1,1
do 1004 ins=0,1,1

n0 okresla ilos¢ harmonik czestosci podstawowej (Ny). Sprawdzane sa wartosci w
zakresie od 3 do 7. Jesli po zakonczeniu algorytmu dla jakiejs gwiazdy n0=7, to
sprawdzane byty 1 wyzsze wartosci. np — to liczba sktadowych postaci i-f0—Df, zas
nm to liczba sktadowych postaci i-f04+Df. W zaleznoéci od znaku Df odpowiadaja
one warto$ciom N, lub N_. nD réwne jest 0 lub 1, co odpowiada Na réwnemu 0
lub 1, za$ ins rowne jest 1 gdy uwzgledniany jest wyraz modelujacy trend, lub 0 w
przeciwnym wypadku.

3 Wezytywane sa dane dla gwiazdy: czasy obserwacji i jasno$ci oraz przywracane
sa wszystkie punkty odrzucone we wczesniejszych krokach algorytmu. Dla kazdego
sprawdzanego ciagu (...), zte punkty (odstajace od fitu o ponad 40) odrzucane sa
niezaleznie.

4 Metoda najmniejszych kwadratéw, do danych dopasowywany jest wielookresowy
szereg Fouriera (rownanie (12)), o wyrazach okreslonych wartosciami nO, nm, np, nD
i ins. Liczona jest dyspersja fitu sig.

5 Odrzucany jest ewentualny zty punkt, odstajacy najbardziej od fitu, powyzej 4sig,
wedlug nastepujacych regut:
— pierwszy punkt jest zawsze odrzucany; po odrzuceniu wracamy do kroku 4.
—jedli juz odrzucono jeden lub wiecej punktéw, to nastepny jest odrzucany tylko gdy
np jest rowne zero. Jedli np jest rozne od zera to punkt nie jest odrzucany. Zauwazmy,
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ze dla np réownego 0 (i nm réznego od zera) sprawdzamy, czy mamy do czynienia
z dodatkowa czestoscia tam gdzie jej sie spodziewamy (bo z danych wejsciowych
wiemy, po ktorej stronie czestosci podstawowej, wystepuje ta dodatkowa — méwi o
tym znak Df, musimy jeszcze sprawdzi¢, czy nie mamy do czynienia z trypletem).
Warunek ten zapobiega wiec znajdowaniu dubletéw, z dodatkowa czestoscia po
niewtasciwej stronie czestosci podstawowej, poprzez odrzucanie zbyt duzej ilosci
punktow.

— powyzsze ograniczenie nie stosuje si¢ gdy dla danej gwiazdy program znalazt juz

najlepszy ciag (...).

6 Sprawdzane jest, czy dla wszystkich wyrazow rozwiniecia, stosunek amplitud do ich
bledow jest wiekszy od czterech (warunek (5)). Jesli nie, to program wraca do kroku
2 i sprawdza kolejny ciag (...). Jesli wszystkie wyrazy spelniaja warunek (5), to
sprawdzane jest, czy ich iloé¢ nie jest wieksza o ponad 2 od ilosci znalezionej dla
ostatniego dobrego ciagu (... ). Jesli nie, to ciag jest zapamietywany, w przeciwnym
za$ razie nie. Ma to na celu zapobiec znajdowaniu pozornie dobrych rozwiazan
poprzez dopasowywanie szeregu Fouriera zbyt wysokiego rzedu. Program wraca do
kroku 2 i sprawdza kolejny ciag (... ), o ile nie wyczerpatl juz wszystkich mozliwosci.

7 Jesli sprawdzone zostaly juz wszystkie ciagi, to z zapamietanych dobrych ciggow
wybierany jest ten o najmniejszej dyspersji fitu. Algorytm zostaje ponownie urucho-
miony, ale dopasowywany jest tylko szereg o wyrazach okreslonych przez wybrany
ciag. Nie ma juz ograniczen na odrzucanie punktoéw, zas okresy sa poprawiane me-
toda sprzezonych kierunkow Zangwillego (Zangwill 1969, algorytm II, procedura
zakodowana przez Aleksandra Schwarzenberg-Czernego, zaczerpnieta z biblioteki
CAMKu).

8 Do osobnego pliku zapisywane sa wszystkie interesujace wspotczynniki, i algorytm
wraca do kroku 1, analizujac dane dla kolejnej gwiazdy.

Po przeanalizowaniu wszystkich gwiazd algorytm, juz z poprawionymi okresami, urucho-
miony byl ponownie, ale juz bez poprawiania okresow, aby znalez¢ lepsze wartosci (... ).

Test algorytmu. Dzialanie algorytmu (bez poprawiania okreséow, jedynie znajdowa-
nie widm, a wiec ciagow (Ng, Ny, N_, Na)) sprawdzitem uruchamiajac go dla gwiazd
wykazujacych efekt Blazki ze Zgrubienia Centralnego Galaktyki, dla ktorych ciagi (.. .)
sa znane z bezposredniej analizy widm (Moskalik i Poretti 2003). Test przeprowadzilem
dla 30 gwiazd, doktadnie typu BL1 lub BL2. Dane wejsSciowe zostaly zubozone doktadnie
tak jak w przypadku LMC, a wiec skladaly sie na nie okres modu fundamentalnego i
okres dodatkowego piku o najwickszej amplitudzie. W wypadku 28 gwiazd algorytm od-
nalazl identyczne wartosci ciagow (... ). Jedynie w dwoch przypadkach wystapity istotne
problemy. Oto one:

e BWI10 V41 — algorytm znalazt widmo (4, 3, 3, 0) zamiast (4, 0, 3, 0) i odrzucil
jeden punkt,

e BWI10 V44 — algorytm znalazt widmo (4, 0, 3, 1) zamiast (4, 0, 4, 0) i odrzucil
dwa punkty.
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W drugim przypadku réznica jest niewielka, natomiast w pierwszym zamiast dubletu
algorytm odnalazl tryplet. W obu przypadkach odrzucal punkty, choé¢ w przypadku do-
pasowywania szeregu Fouriera, o czestosciach okreslonych przez prawidlowe ciagi (...)
nie bytoby to konieczne.
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